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4 CHAPITRE 1 – LES ENVIRONNEMENTS PROCHES DES ÉTOILES JEUNES
1. Naissance d’un système planétaire
Les étoiles se forment lors de l’effondrement gravitationnel d’un nuage de gaz et de poussières
qui se fragmente en plusieurs cœurs protostellaires. Enfoui dans un environnement complexe
et opaque, chaque cœur va poursuivre sa contraction jusqu’à l’allumage des réactions
thermonucléaires de l’hydrogène qui marque la naissance de l’étoile. L’environnement évolue
aussi, révélant peu à peu la protoétoile en son centre et laissant place à un résidu d’enveloppe
en effondrement, un disque circumstellaire et des jets de matiere bipolaires. Au sein du disque,
à partir de quelques millions d’années, la formation planetaire peut ensuite prendre place.
§ 1. Scénario de formation des étoiles T Tauri
Les étoiles T Tauri, étoiles jeunes de masse solaire, ont été découvertes par Joy (1945) qui
a observé puis identifié une série d’objets du Taureau de caractéristiques semblables. Ces
étoiles sont associées à des nébuleuses en absorption ou réflexion, ont une faible luminosité,
un type spectral d’étoiles entre K et M dont le spectre présente de fortes raies d’émission et
dont les mesures photométriques sont très variables. Adams et al. (1987) suggéra une séquence
d’évolution d’une étoile naissante depuis sa phase protostellaire jusqu’à la séquence principale,
à partir de la classification de Lada (1986). Ce scénario de formation résume l’évolution de
la protoétoile à travers quatre types de classes (de la classe 0 à la classe III), distinctes par
les élements structurels de son environnement (enveloppe, disque, jet) et par conséquent par
la distribution spectrale d’énergie observée. Les étoiles T Tauri intensivement étudiées, dites
’classiques’, sont des étoiles de la classe II. Agée d’environ 1 million d’années, l’étoile est dans sa
phase pré-séquence principale. Elle est entourée d’un disque circumstellaire qui produit un excès
d’émission, dans le domaine infrarouge, par rapport à l’émission photosphérique. Ce disque est
le lieu d’accrétion de matière vers l’étoile, le long des colonnes d’accrétion magnétosphériques,
produisant un excès dans l’ultraviolet. Des jets bipolaires sont par ailleurs associés au système.
Alors que ce scénario est validé par des modèles théoriques et de nombreuses études
observationnelles sur les étoiles T Tauri, on ne sait pas encore précisément jusqu’à quel régime
de masse ce paradigme reste valable. Les étoiles de Herbig sont les contreparties massives
des étoiles T Tauri, avec des masses entre 2 et 10M⊙. Leurs temps caractéristiques d’évolution
sont beaucoup plus courts, ce qui affecte à la fois les propriétés structurelles et les phénomènes
physiques en jeu dans leurs environnements en comparaison des étoiles jeunes de masse solaire.
§ 2. Les étoiles de Herbig AeBe
La première classification des ces étoiles jeunes de masse intermédiaire a été effectuée par Herbig
(1960). L’ensemble d’étoiles résultant est un groupe hétérogène, constitué d’étoiles dont le type
spectral est compris entre B et F0. Ces étoiles sont associées à une nébulosité, et présentent
un excès d’émission dans le domaine infrarouge (Hillenbrand et al. 1992) ainsi qu’un spectre
très riche de raies en émission (Finkenzeller & Mundt (1984); Praderie et al. (1986)). Ces étoiles
apparaissent dans le diagramme HR au dessus de la séquence principale.
La constitution de l’environnement de ces étoiles est encore vivement débattue. L’excès
infrarouge a été modélisé par un disque d’accrétion, dont la présence dans certaines Herbig a été





Imagerie visible / IR
Interférométrie radioInterférométrie visible / IR
distance à l’étoile
FIG. 1. Schéma de l’environnement proche d’une étoile jeune. Seule l’interférométrie optique peut sonder les unités
astronomiques les plus internes (Malbet 2007).
confirmée par des observations dans les longueurs d’onde millimétriques (Mannings & Sargent
1997). Par ailleurs, ces étoiles présentent des spectres caractérisés par la présence d’une centaine
de raies d’émission dont l’origine se situe dans des régions proches de l’étoile. Elles peuvent
avoir une origine chromosphérique, être émises dans des vents (Catala et al. 1984), ou bien dans
des colonnes d’accrétion. Ceci dit, la présence de champs magnétiques n’ayant pas été prouvée
dans la majorité des étoiles de Herbig (Alecian et al. 2007), la nature de cette accrétion, si elle a
lieu, reste inconnue.
Afin de connaitre la structure de l’environnement dans lequel les planètes se forment et
comprendre les interactions entre les phénomènes en jeu, il est nécessaire de sonder les zones les
plus internes du disque, à quelques unités astronomiques (UA). La seule technique capable de
sonder ces échelles spatiales est l’interférométrie optique. Un interféromètre constitué de deux
télescopes situés à une distance typique de 80 mètres va sonder de la matière à une température
de ∼1500K avec une résolution angulaire de 3 à 5 millisecondes d’angle, soit 0,5-0,7 unités
astronomiques à la distance du Taureau, dans les bandes H et K de l’infrarouge proche (voir
Figure 1).
2. Les environnements proches des étoiles de Herbig
L’étude de Millan-Gabet et al. (2001), obtenue avec l’interféromètre IOTA, a permis de résoudre
un grand nombre d’étoiles de Herbig et de déterminer des tailles caractéristiques d’émission
dans l’infrarouge proche. Les tailles mesurées étaient beaucoup plus grandes que celles prévues
par les modèles standards de disque d’accrétion (optiquement épais, géométriquement mince;
(Lynden-Bell & Pringle 1974); Figure 3, à gauche) alors utilisés pour décrire l’émission des
poussières. Monnier & Millan-Gabet (2002) ont alors suggéré que les tailles caractéristiques
d’émission dans l’infrarouge proche sont gouvernées par la sublimation de la poussière chauffée
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FIG. 2. Les rayons caractéristiques d’émission
d’étoiles de Herbig Ae et Be en fonction de leur
luminosité (Monnier & Millan-Gabet 2002).
FIG. 3. Schémas du disque d’accrétion ’standard (á gauche), et du disque passif à bord interne gonflé (à droite). De
Millan-Gabet et al. (2007).
directement par l’étoile. La figure 2 donne les tailles caractéristiques estimées en fonction de la
luminosité de l’étoile (Monnier & Millan-Gabet 2002). Dans le cas des Herbig Ae (HAe) et des
Herbig Be (HBe) tardives, elles concordent avec les rayons où les poussières se subliment. Par
contre, les objets les plus lumineux (les HBe précoces) ont des tailles caractéristiques d’émission
compatibles avec le modèle ’standard’ de disque d’accrétion dont le bord interne est plus proche
de l’étoile, suggérant la présence de gaz à l’intérieur de la cavité du disque de poussière pour
écranter l’irradiation stellaire.
Parallèlement à ces observations, Natta et al. (2001) ont formulé l’hypothèse selon laquelle
les régions internes des disques circumstellaires sont optiquement fines. Cela se traduit par
une irradiation directe et un gonflement du bord interne du disque de poussière (en anglais,
puffed-up inner rim; voir Figure 3, à droite). Grâce à sa grande surface collectrice, le bord
interne est capable de produire l’émission dans l’infrarouge proche nécessaire pour reproduire
la distribution spectrale d’énergie de certaines étoiles de Herbig. Le premier modèle analytique
d’un bord interne vertical a été proposé par Dullemond et al. (2001) puis a été étendu au cas d’un
bord interne incurvé, pour tenir compte de la dépendance de la température de sublimation avec
la densité (Isella & Natta 2005). Ce modèle qui reproduit les observations interférométriques de
la majorité des HAe, échoue dans le cas des HBe, et de certaines HAe, comme AB Aur. Par
ailleurs, des modèles alternatifs, comme ceux proposés par Vinkovic´ et al. (2006) réussissent à
reproduire les observations en utilisant un halo compact de poussières dans les zones internes.
L’origine de l’émission infrarouge proche est encore ambigue.
Les études interférométriques ont donc mis en lumière des différences structurelles entre
les étoiles de Herbig Ae et Be, confirmées par les différences spectroscopiques entre ces deux
groupes (Vink et al. (2005a); Garcia Lopez et al. (2006)). On peut donc raisonnablement penser
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que les phénomènes physiques en jeu dans les environnements proches desHAe soient différents
des HBe.
De nouveaux diagnostics observationnels à haute résolution angulaire sont nécessaires pour
contraindre d’avantage lesmodèlesmais aussi pour tenir compte de composantes additionnelles,
comme l’influence du gaz.
3. Nouveaux diagnostics à haute résolution angulaire
Le but de ma thèse est de développer et d’appliquer de nouveaux diagnostics observationnels
pour l’étude des environnements proches des étoiles de Herbig à partir des techniques
interférométriques.
L’imagerie à haute résolution angulaire : la plupart des études interférométriques sont
dépendantes des modèles utilisés, et seule l’imagerie à très haute résolution angulaire peut
permettre l’étude non-ambigue de ces systèmes jeunes. Pour pouvoir reconstruire une image à
très haute résolution angulaire indépendante des modèles, une recombinaison interférométrique
d’un grand nombre de faisceaux simultanément est nécessaire. Dans la partie instrumentale
de ma thèse, j’ai étudié le recombineur à 4 télescopes au cœur de l’instrument imageur de
seconde génération du VLTI, VSI (VLTI Spectro Imager). Le chapitre 3 introduit le formalisme
de l’optique intégrée et le chapitre 4 présente les résultats de la caractérisation effectuée.
La seconde partie de ma thèse consiste à étudier observationnellement les environnements
proches des étoiles de Herbig AeBe.
La spectro-interférométrie : puisque les raies d’émission sont émises par du gaz chaud
dans les régions internes de l’étoile, elles permettent de tracer différents phénomènes physiques.
Des mesures spectro-interférométriques dans l’infrarouge proche autour de ces raies permettent
d’avoir accès à la géométrie de l’émission responsable de la raie et des poussières. Ces
observations permettent par conséquent d’étudier les conditions physiques et cinématiques des
composantes gazeuses dans lesquels des raies sont formées (disque de gaz en rotation, accrétion
magnétosphérique, jets). Puisque les environnements des HAe semblent être distincts de ceux
des HBe, on s’attend à ce que les mécanismes de formation des raies diffèrent. Les chapitres 6 et
7 présentent les études spectro-interférométriques de deux étoiles de Herbig, une HBeMWC297,
et une HAe AB Aur, respectivement.
Les clôtures de phase : Ce sont des quantités de phase obtenues lors d’observations
interférométriques à trois (ou plus) télescopes, malgré la turbulence atmosphérique. Elles
donnent accès au degré d’asymétrie de la zone émissive et permettent donc de contraindre
sa géométrie. Nous utiliserons de telles mesures dans le dernier chapitre pour étudier la
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10 CHAPITRE 2 – INTRODUCTION À L’INTERFÉROMÉTRIE
Dans ce chapitre, je rappelle brièvement le principe de l’interférométrie. Des informations
additionnelles peuvent être trouvées dans les cours de l’école Michelson de 1999 (Lawson 2000).
1. L’interférométrie
§ 1. Pourquoi l’interférométrie?
La résolution maximale d’un télescope unique de diamètre D est proportionnelle à λ/D,
où λ est la longueur d’onde d’observation. La résolution est en réalité limitée par la
turbulence atmosphérique et même si l’optique adaptative permet de compenser partiellement
les dégradations du signal lumineux, la résolution obtenue reste souvent insuffisante pour
nombre de problématiques astrophysiques. Par exemple, l’observation des régions les plus
internes des environnements des étoiles jeunes, à l’échelle de l’unité astronomique (aux distances
typiques des régions de formation stellaire, il s’agit de quelques millisecondes d’angle) n’est
pas possible ainsi. Seule l’interférométrie visible et infrarouge (ie optique) permet de réveler la
structure de ces régions. En effet, un interféromètre, constitué de plusieurs ouvertures séparées
d’une quantité B (appelée base) pourra atteindre une résolution maximale de l’ordre de λ/B,
résolution théorique d’un télescope unique de diamètre B. Aujourd’hui, les plus longues bases
permettent des observations atteignant une résolution de 1 milliseconde d’angle dans le visible
(sur la base de 80m de l’interféromètre SUSI) et dans l’infrarouge proche (sur la base de 200m
avec l’instrument AMBER au VLTI). Le gain en résolution est donc considérable par rapport à
l’imagerie directe.
§ 2. L’instrument
La figure 4 donne le schéma de principe d’un interféromètre stellaire à deux télescopes. La
source observée a une distribution d’intensité S. Puisqu’elle est située à une distance lointaine,
le front d’onde arrivant sur les télescopes est plan et va être échantillonné par les télescopes,
séparés d’une distance appelée base. Les faisceaux vont ensuite être recombinés dans un
instrument spécifique et si la différence de chemins optiques parcourus par les deux faisceaux
est suffisamment petite (ie inférieure à la longueur de cohérence), ils vont créer un système
d’interférences. Cette quasi-égalité des chemins optiques va être assurée par la ligne à retard qui
va compenser la différence de trajets effectués. Un interféromètre ne fournit donc pas d’images
à l’observateur mais celui-ci va avoir accès à des franges d’interférences.
2. La cohérence
La cohérence mesure la capacité des ondes lumineuses à interférer. On parle de cohérence
temporelle et de cohérence spatiale lorsqu’il s’agit de valeurs d’une même onde à des instants et
endroits différents, respectivement.
• La cohérence temporelle. La cohérence temporelle d’une onde est liée à la largeur de bande
spectrale de la source observée. On définit la longueur de cohérence comme la longueur sur
laquelle les trains d’onde sont cohérents et peuvent interférer. Elle s’écrit :













FIG. 4. Principe d’un interféromètre stellaire à deux télescopes. Le front d’onde plan est recueilli par deux ouvertures.
Les faisceaux sont ensuite recombinés et forment un signal interférométrique grâce à la ligne à retard qui compense





où λ est la longueur d’onde centrale du spectre et ∆λ la largeur de bande.
• La cohérence spatiale. C’est la capacité de chacun des points du front d’onde à interférer
avec n’importe quel autre point. Plus la source est étendue, plus il y aura addition d’ondes
incohérentes émises par chaque point source, ce qui va avoir pour effet de brouiller les franges.
Un interféromètre mesure la cohérence spatio-temporelle du champ électromagnétique.
3. Le théorème de Zernike-van Cittert
Le théorème de Zernike-van Cittert (Born & Wolf 1964) relie le degré complexe de cohérence γ,
qui est la quantité mesurée par un interféromètre, à la distribution angulaire d’intensité de la
source observée, S(~α). avec~α la position angulaire de la source par une transformée de Fourier :
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FIG. 5. Interférogramme simulé :
il s’agit de la recombinaison de
deux faisceaux en bande large.
L’amplitude du système de franges
donne accès au contraste ou
visibilité, alors que son décalage
par rapport au zéro de différence




S(~α)e−2ipi~α.~ud~θ = |γ|eiφ (0.2)
où λ est la longueur d’onde d’observation, ~u = ~Bλ est la fréquence spatiale, grandeur
réciproque de la position angulaire sur le ciel. Les interféromètres mesurent la norme et la phase
du degré complexe de cohérence.
Lorsque les faisceaux provenant des deux télescopes, d’intensités notées I1 et I2
respectivement, interfèrent, l’intensité totale s’écrit :
I = I1 + I2 + 2
√
I1 I2Vinst|γ|cos(φobj + φmod + φatm) (0.3)
où φobj est la phase de l’objet observé; φmod, la phase due à la modulation des franges; φatm, la
phase aléatoire due aux perturbations de l’atmosphère. Notons Φ la somme de ces trois termes.
Vinst est le contraste dit instrumental qui est la réponse impulsionnelle de l’interféromètre.
Les axes du plan de Fourier dans lequel sont représentées les fréquences spatiales ~u, sont
habituellement notés u et v. Ainsi les coordonnées (u,v) sont une projection sur le ciel de la ligne
de base (voir Figure 6).
4. Les observables
La figure 5 donne un exemple d’un interférogramme. A partir de telles mesures, il s’agit de
retrouver les informations sur l’objet observé.
• Les visibilités. L’amplitude des franges d’interférence, que l’on appelle contraste ou
visibilité donne accès à la norme |γ|. La position du paquet de franges par rapport à la
différence de marche nulle correspond à la phase Φ (voir Figure 5), et donc en théorie, permet
d’obtenir la phase de γ. Pour un point source, le contraste des franges est de 1 et il diminue à
mesure que la taille de la source augmente (perte de cohérence spatiale). Les visibilités donnent
donc accès à des échelles caractéristiques d’émission.


























front d’onde complexe I(u,v)
source S(x,y)
FIG. 6. La distribution spatiale de
l’objet S(~α) (ou S(x, y)) est ob-
servée selon la fréquence spa-
tiale ~u=(u,v) dans le plan de
Fourier, fréquence spatiale reliée à
l’écartement des télescopes entre
eux.
Ainsi, chaque mesure d’une visibilité et d’une phase obtenues avec une observation
interférométrique sur une base B permet de mesurer la distribution de brillance de l’objet à la
fréquence spatiale ~u.
• Les clôtures de phase. L’atmosphère, constituée de cellules d’air de températures différentes
se déplaçant de manière aléatoire, induit des variations d’indice optique, et par conséquent, de
phase, aléatoires non calibrables. A l’échelle de la pupille d’un télescope, ces fluctuations créent
des variations moyennes de phase aléatoires. Celles-ci sont différentes pour chaque télescope. Il
n’est donc plus possible de recupérer l’information de phase de l’objet, qui quantifie la symétrie
de sa distribution de brillance. Ceci dit, à partir de trois télescopes, il est possible d’avoir accès
à une partie de l’information de phase. Cette méthode trouve son origine en radio astronomie
(Jennison (1958)). Elle repose sur la somme des trois termes de phase correspondant aux trois
télescopes. Chacun de ces termes est la somme de la phase de la source astrophysique, des
phases dues à l’instrument et enfin de la phase induite par l’atmosphère. Notons ψij la somme
de la phase intrinsèque de l’objet et des phases instrumentales selon la base ij et φi la contribution
atmosphérique au niveau du télescope i. On peut alors écrire, en considérant un interféromètre
à trois télescopes 123, pour chaque couple de faisceaux :
Φ12 = ψ12 + (φ2− φ1) (0.4)
Φ23 = ψ23 + (φ3− φ2)
Φ31 = ψ31 + (φ1− φ3)
(0.5)
La clôture de phase CP123 est obtenue en sommant ces trois termes, selon :
CP123 = Φ12 + Φ23 + Φ31 (0.6)
= ψ12 + ψ23 + ψ31
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FIG. 7. Représentation des modes de recombinaison co-axiale et multi-axiale. A gauche : les faisceaux sont
superposés à l’aide d’une recombinatrice et les franges sont codées spatialement ou matriciellement; A droite :
les faisceaux sont superposés directement sur le détecteur et le codage des franges se fait spatialement. Schéma
tiré de (Haguenauer 2001).
De cette manière, les termes aléatoires dus à l’atmosphère s’éliminent deux à deux, et il est
possible d’obtenir une quantité liée à la phase intrinsèque de l’objet observé.
La clôture de phase, définie à pi près, renseigne sur le caractère asymétrique de l’émission :
si elle est nulle (modulo pi), l’objet observé est centro-symétrique. La clôture de phase compare
en quelque sorte le flux à géométrie asymétrique à l’émission centro-symétrique.
En conclusion, un interféromètre à trois télescopes, donne accès à la géométrie et à
la structure des objets observés avec une grande résolution, selon les fréquences spatiales
échantillonnées par les bases.
5. Instrumentation et interférométrie
§ 1. Les types de recombinaison
Plusieurs moyens de recombiner les faisceaux sont possibles, selon la manière dont on désire
coder l’information.
§ 1.1. La recombinaison multi-axiale
Dans ce cas, les franges sont formées par la superposition des champs électriques provenant de
différentes directions (voir Figure 7, à droite). La recombinaison produit un système de franges
modulées par la tâche de diffraction d’un télescope individuel. Les franges sont alors codées
spatialement sur le détecteur. C’est le positionnement relatif des faisceaux qui va déterminer la
fréquence spatiale échantillonnée.
§ 1.2. La recombinaison co-axiale
Dans ce type de recombinaison, les faisceaux semblent provenir de la même direction. L’intensité
totale peut être focalisée sur un pixel de détecteur, mais il faut alors faire varier la différence de
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marche. La méthode la plus courante pour effectuer des mesures à différents chemins optiques
est de moduler temporellement la différence de marche entre les faisceaux. Le terme de phase
variant au cours du temps, on obtient des interférogrammes similaires à celui de la figure 5.
Une autre méthode consiste à coder cette différence de marche par les chemins optiques que
chaque faisceau doit parcourir. Il s’agit d’enregistrer simultanément plusieurs états de phase
sans former d’interférogrammes (Rooms et al. 2003).
Je décris plus en détails les différents types de recombinaison et de codage des franges dans
le chapitre suivant.
§ 2. Le filtrage modal
La turbulence atmosphérique est le facteur le plus dégradant dans les mesures inter-
férométriques. L’utilisation de guides d’onde permet d’effectuer un filtrage modal, grâce
auquel les variations de phase au niveau des pupilles de chaque télescope sont transformées
en variations d’intensité qu’il est possible de mesurer. L’utilisation de l’optique guidée permet
d’améliorer la précision sur les mesures interférométriques et c’est une solution qui a été choisie
pour de nombreux interféromètres (eg VLTI, IOTA, CHARA, KECK). Le chapitre suivant décrit
les principes de l’optique guidée en interférométrie.
§ 3. Vers l’imagerie?
Pour pouvoir reconstruire une image complète de la source, il faut observer sur un grand nombre
de fréquences spatiales. Pour augmenter le nombre demesures de visibilités et clôtures de phase,
plusieurs solutions sont possibles : déplacer les télescopes afin de faire varier l’orientation et la
longueur des bases; utiliser la rotation de la Terre (qui modifie les bases projetées sur le plan
du ciel); et enfin, combiner ces deux éléments avec une augmentation du nombre de télescopes
recombinés simultanément.
6. Les interféromètres VLTI et IOTA
Dans cette section, je décris brièvement les interféromètres qui ont servi à obtenir les données
utilisées pendant ma thèse.
§ 1. VLTI
L’interféromètre VLTI, situé à Paranal au Chili, est constitué de quatre télescopes de 8m
appelés télescopes unitaires (UT), munis d’optiques adaptatives, et de quatre télescopes de 1,8m
appelés télescopes auxilaires (AT) qui sont munis d’une correction de tip-tilt. Ces derniers sont
positionables sur 30 stations ce qui permet d’échantillonner le domaine des fréquences spatiales
(le plan uv) de manière plus uniforme. Les bases séparant les télescopes peuvent aller de 8 à
200m permettant d’atteindre une résolution angulaire de 2,2 millisecondes d’angle dans la bande
K. Plusieurs instruments peuvent recombiner les faisceaux des télescopes : VINCI, AMBER et
MIDI. Le premier pouvait recombiner deux faisceaux dans la bande K et a été principalement
utilisé pour les étapes de validation du VLTI (Kervella et al. (2003)). AMBER peut recombiner







FIG. 8. Représentations schématiques des interféromètres VLTI (à gauche) et IOTA (à droite) sur lesquelles sont
représentées les positions possibles des télescopes.
trois télescopes dans l’infrarouge proche (bandes H et K) et possède la spécificité de présenter
plusieurs régimes de résolution spectrale (R = 35, 1500, 12000). Je présenterai AMBER plus en
détail dans le chapitre 5. Enfin, MIDI recombine deux télescopes dans l’infrarouge moyen, vers
10µm, avec des résolutions spectrales de 30 ou 300. Je présenterai le recombineur AMBER dans
le chapitre 5.
§ 2. IOTA
L’interféromètre IOTA, Infrared Optical Telescope Array était situé sur leMont Hopkins, en Arizona
(USA). Il a fonctionné jusqu’en 2006. Il était constitué de trois sidérostats de 45cm de diamètre
reconfigurables. En effet, les trois télescopes pouvaient être déplacés selon deux directions
perpendiculaires formant un L (voir Figure 8, à droite). Le rail orienté Nord-Est a une longueur
maximale de 35m alors que le rail perpendiculaire a une longueur maximale de 15m. La
séparation la plus grande entre les télescopes est donc de 38m, correspondant à une résolution
angulaire maximale de 9 millisecondes d’angle en bande H. Compte tenu de cette géométrie en
L, le plan des fréquences spatiales n’est pas échantillonné de manière uniforme. L’instrument
recombineur utilisé pour les mesures de cette thèse nommé IONIC3 est un recombineur en
optique intégrée permettant une recombinaison de type co-axiale en bandesH et K. Je présenterai
IOTA ainsi que son recombineur en plus de détails dans le chapitre 8.
Les interféromètres dit de première génération recombinent donc deux à trois faisceaux
simultanément. La reconstruction d’une image indépendante des modèles demande un très
grand nombre d’observations à différentes fréquences spatiales ce qui est très coûteux en temps
d’observation. Les astronomes instrumentalistes ont donc cherché à développer de nouveaux
moyens de recombinaison, plus performants, et recombinant un plus grand nombre de faisceaux
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simultanément. C’est dans le contexte du développement d’un instrument imageur de seconde
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1. Introduction
En optique de volume classique, la recombinaison de faisceaux a lieu à l’aide d’un grand nombre
de miroirs et lames dont l’arrangement et l’utilisation deviennent très complexes à mesure
que le nombre de télescopes à recombiner augmente. Les contraintes de la recombinaison
interférométrique ont donc poussé les scientifiques à chercher de nouvelles solutions plus
performantes que l’optique de volume classique. L’optique guidée présente de nombreux
avantages puisqu’elle permet, entre autres, un transport simplifié des faisceaux lumineux, un
filtrage spatial et une plus grande compacité. Dans ce contexte, des instruments monomodes
utilisant le filtrage spatial des guides d’onde, comme FLUOR, ont vu le jour.
La possibilité de réaliser des schémas optiques complexes à partir de guides d’onde, de
manière similaire aux circuits électroniques, a poussé le LAOG, associé à d’autres laboratoires,
à développer une activité de recherche et développement pour la recombinaison à très haute
résolution angulaire (Kern et al. 1996; Malbet et al. 1999). En effet, l’optique intégrée (OI)
permet d’associer de multiples ’briques’ optiques reproduisant le fonctionnement de l’optique
de volume tout en maintenant les avantages de l’optique guidée avec une grande modularité.
Dans ce chapitre, je présente succintement les principes de l’optique guidée et de l’optique
intégrée, ainsi que les composants recombineurs actuels et futurs.
2. Principe de l’optique guidée
L’idée d’utiliser les fibres optiques pour l’interférométrie a été introduite par Froehly (1981). Les
avantages principaux résident dans le filtrage spatial qui permet de transformer les fluctuations
de phase en fluctuations d’intensité qui sont calibrables, et en un grand confort d’utilisation.
Dans cette section, je décris le principe de guidage monomode et les contraintes apportées par
l’utilisation de fibres.
§ 1. Le guidage monomode
Un guide planaire diélectrique est constitué d’une couche interne appelée cœur (d’indice nc(x))
et est entouré d’une gaine (d’indice ng) (Figure 9). Les guides dont l’indice du cœur est constant
suivant x sont appelés guides à saut d’indice alors que ceux dont la variation d’indice se fait
de manière continue sont appelés guides à gradient d’indice. Ici, nous nous intéresserons aux
guides à saut d’indice.
§ 1.1. Description géométrique
Il est possible d’expliquer le principe du guidage de la lumière à l’aide d’une description
géométrique. Pour un rayon lumineux injecté dans le cœur, on peut définir un angle critique









Si l’angle d’incidence θi du rayon sur la paroi gaine-cœur est supérieur à l’angle critique, une
partie de l’énergie est alors réfléchie avec un angle θr = θi alors que la partie réfractée dans la
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FIG. 9. Description géométrique d’un guide d’onde. Le profil d’indice correspondant au saut d’indice est représenté
sur la gauche du schéma.
gaine suit un angle θt. Par contre, si θi ≤ θc, la réflexion est totale, et l’intégralité de l’énergie
incidente est propagée à l’intérieur du cœur : le rayon est guidé (voir Fig.9).
On définit l’ouverture numérique (ON) selon :
ON =
√
n2c − n2g (1.8)
L’ouverture numérique est reliée à l’angle d’ouverture du cône d’acceptance du guide à
l’extérieur duquel aucun rayon ne sera guidé. Cette description géométrique simple a une valeur
pédagogique. Elle est valable uniquement pour des dimensions de guides grandes devant la
longueur d’onde, ce qui n’est pas le cas pour les guides d’onde monomodes utilisés en OI. Il
faut pour décrire ceux-là utiliser les équations de Maxwell ce qui conduit à définir des modes de
propagation.
§ 1.2. Description modale : approche électromagnétique
Puisque les guides considérés ici sont invariants le long des directions perpendiculaires à x, les
champs électriques et magnétiques se propageant selon la direction z peuvent s’écrire :
~C(x, y, z) = ~C(x)exp[i(wt − βz)] (1.9)
où ~C est le champ électrique ~E ou magnétique ~B, w la pulsation, et β la constante de
propagation. Lorsqu’on résout les équations de Maxwell, on obtient deux familles de solutions
de l’équation de propagation, selon que le champ électrique ou magnétique est parallèle à
l’interface : les ondes transverses électriques où seules les composants Ey, Bx et Bz sont non
nulles; les ondes transverses magnétiques pour lesquelles seules Hy, Ex et Ez sont non nulles.
Les équations de Maxwell deviennent alors :
∂2Ey
∂x2
= −(k2n2X − β2)Ey (1.10)
∂2By
∂x2
= −(k2n2X − β2)By (1.11)
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où k = w/c = 2pi/λ est la constante de propagation, nX l’indice de réfraction de la couche X.
Les équations 1.10 et 1.11 ont pour solutions des champs évanescents lorsque β2 > k2n2X et
oscillants quand β2 < k2n2X. La condition de guidage de mode s’exprime donc de la manière
suivante :
kng ≤ β ≤ knc (1.12)
Nous détaillons à présent le cas du guide cylindrique puisqu’il permet d’aborder plus
simplement des paramètres fondamentaux d’optique guidée. Les guides utilisés dans notre
travail ont des sections rectangulaires mais le principe est similaire.
• Cas du guide cylindrique. Si on considère un guide à cœur cylindrique et à saut d’indice,
la résolution des équations de Maxwell aboutit à des solutions modales qui sont basées sur
des fonctions de Bessel de première espèce Jν dans le cœur, et sur des fonctions de Hankel de
première espèce H(1)ν dans la gaine. Les constantes de propagation des modes qui peuvent se
propager sont solutions de l’équation de continuité des composantes tangentielles des champs.
On définit la fréquence normalisée par :
V = ka
√




n2c − n2g (1.13)
Plus celle-ci est petite, plus le mode est étalé; il voit un milieu dont l’indice est proche de
celui de la gaine. De plus, le nombre de modes guidés va dans ce cas décroître. Au contraire, une
fréquence normalisée élevée indique un fort confinement du champ au centre. Pour un guide
cylindrique, V=2,405 correspond au premier zéro de la fonction de Bessel d’ordre 0, et dans ce
cas, seul le mode fondamental est excité et guidé : le guide est alors dit monomode. On définit







Lorsque 0 ≤ V ≤ 2, 405, seul le mode dit fondamental pourra se propager. Un guidage
monomode sera donc conservé pour toutes les longueurs d’onde satisfaisant λ > λc.
Lorsque la différence relative d’indice (∆ = nc−ngng ) est faible (< 1%), on peut négliger les
composantes longitudinales des champs et considérer que les modes sont quasiment transverses
et polarisés linéairement (Jeunhomme 1983). On définit alors dans le cas monomode, le mode
LP01, dont la forme est proche d’une gaussienne. Le rayon du mode fondamental, dans
l’approximation gaussienne, w0, valeur de la largeur à 1/e de la gaussienne permettant le
couplage maximum avec la forme réelle du mode s’écrit :
w0 = a(0, 65 + 1, 619V−1,5 + 2, 879V−6) (1.15)
§ 1.3. Le filtrage modal
En théorie, un guide d’onde est donc un filtre spatial parfait pour toutes les longueurs d’onde
supérieures à sa longueur d’onde de coupure monomode puisqu’il propage uniquement un seul
mode de propagation dont la distribution spatiale d’amplitude est uniquement contrainte par
ces paramètres géométriques et optiques. Dans la pratique, le front d’onde turbulent incident
sur le guide d’onde se trouve projeté sur la base des modes du guide. Chacun des modes se
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propage à sa vitesse propre, les modes non guidés sont évacués dans la gaine après une certaine
distance de propagation. Les fluctuations de phases dues aux perturbations atmosphériques
sont alors converties en des fluctuations d’intensité. Les observables interférométriques
sont alors uniquement affectées par des variations d’amplitude qui peuvent être enregistrées
simultanément et calibrées.
§ 2. L’optique guidée dans un interféromètre à deux voies
En pratique, les guides d’onde sont utilisés dans des circuits de recombinaison interférométrique.
Dans un interféromètre à deux voies, c’est l’égalité des chemins optiques parcourus par les
deux faisceaux qui donne la condition d’interférences constructives. Une légère différence de
longueurs de guide ou inhomogénéité entre les deux voies avant la recombinaison aura un
impact sur l’estimation des observables interférométriques (contrastes et phases). En effet, une
telle différence induit des effets différentiels de dispersion chromatique à l’intérieur des guides
(en bande large) et de biréfringence, celle-ci entrainant une modification de l’état de polarisation
en sortie de guide. Nous allons maintenant rapidement développer ces deux effets, dans le cadre
bien spécifique d’effets différentiels.
FIG. 10. Dans un interféromètre à deux voies, avec guides d’onde, les orientations des champs electriques incidents
sont affectées par la propagation induisant des effets différentiels.
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§ 2.1. La biréfringence
La figure 10 représente un interféromètre fibré à deux voies. De manière générale, on peut
décomposer le champ électrique suivant deux axes perpendiculaires entre eux ( ~Eis et ~Eip dans
la figure 10, i étant la voie). Théoriquement, ces deux composantes se déplacent à la même
vitesse et l’état de polarisation est conservé en sortie. En pratique, les défauts de géométrie
et d’indice existant dans les guides ont pour conséquence que les deux états se propagent à
des vitesses différentes : les guides deviennent biréfringents. L’état de polarisation initial va
être modifié. Ces guides vont être caractérisés par deux modes propres de polarisation avec
des constantes de propagation différentes (βrapide et βlent). On nomme axe rapide et axe lent
les axes dont les constantes de propagation sont respectivement la plus élevée et la plus faible.
L’orientation de ces axes, dans le cas des fibres, va aussi dépendre des conditions de température
et de pression, et va donc dépendre du temps. Lorsque les axes ne sont pas alignés entre les
voies interférant lors de mesures interférométriques, de multiples interférogrammes se forment.
En effet, Delage & Reynaud (2000) ont montré que si l’on tient compte des effets de déphasages
et de rotation des polarisations à l’intérieur d’un interféromètre fibré, l’intensité collectée en
sortie de recombinaison est la superpositionde 16 interférogrammes dont les contrastes et phases
individuels dépendent des propriétés des guides d’onde et des conditions environnementales.
Nous rappelons dans ce qui suit l’effet de la biréfringence sur le contraste instrumental.
La biréfringence B est définie comme le rapport entre la différence des constantes de





La différence de phase entre les bras pour chacune des polarisations s’écrit :
φrapide = 2piδ(σ − σ0) + βrapide∆L (2.17)
φlent = 2piδ(σ − σ0) + βlent∆L (2.18)
La différence de longueur entre les deux voies interférométriques ∆L résulte en un déphasage
non nul entre les interférogrammes correspondant aux deux axes. Ce déphasage peut s’écrire :
∆φb = (βrapide − βlent)∆L = ∆β∆L = Bβmoy∆L (2.19)
Le zéro de différence de marche n’aura donc pas lieu au même endroit pour les deux
polarisations, et il en resultera la présence de multiples interférogrammes et par conséquent
une perte de contraste globale qui s’exprime au premier ordre en cos(∆φb/2) (Perraut 1996). Par
exemple, pour une différence de longueur entre les deux voies de 1mm, la chute de contraste
maximale est de 1%.
Les fibres dites standards, non biréfringentes, ont une biréfringence typique d’environ 10−6
alors que les fibres biréfringentes et les composants d’OI ont des biréfringences typiques de
B = 10−4. La biréfringence de ces derniers est due à la géométrie des guides.
§ 2.2. La dispersion
La dispersion chromatique traduit la dépendance de la constante de propagation, et donc de
la vitesse de propagation des ondes lumineuses, avec la longueur d’onde (Coude Du Foresto
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et al. (1995);Vergnole et al. (2004)). Cet effet est causé par la nature du matériau et la dépendance
de l’indice effectif (indice vu par le mode se propageant) du guide en fonction de la longueur
d’onde. Dans un interféromètre à deux bras, elle intervient sous la forme d’un effet interférentiel.
La différence de phase entre deux voies (1,2) qui interfèrent peut s’écrire, avec σ le nombre
d’onde :
φ(σ) = φ2 − φ1 = 2piδ(σ − σ0) + ∆Φd(σ) (2.20)
σ0 correspond à la longueur d’onde centrale d’observation. Le premier terme de l’équation
est issu de la modulation de chemin optique qui permet d’obtenir des franges d’interférences,
alors que ∆Φd(σ) est le terme de phase additionnelle introduite par la dispersion.
Si on développe ∆Φd(σ) autour de la fréquence centrale (Lagorceix 1995), on obtient un
terme de second ordre ∆Φd′ qui représente la courbure de phase. Les deux premiers termes
de ce développement (un terme constant et une variation linéaire de la phase en fonction de la
fréquence) peuvent être compensés avec une ligne à retard dans l’air. Le troisième terme, terme











où βi et Li sont les constantes de propagation et longueurs de guide pour chacune des voies i.














où ∆L = L2 − L1 est la différence de longueur des deux bras de l’interféromètre. Si, par
exemple, ∆L est non nulle, alors l’égalité des chemins optiques n’aura pas lieu au même endroit
pour toutes les longueurs d’onde. Il en résulte donc un déplacement de la différence de marche
nulle en fonction de la longueur d’onde et donc en un étalement des franges menant à une
diminution de contraste.
On mesure la dispersion avec le paramètre D, en ps/nm/km, qui exprime l’allongement de
la durée du signal en picosecondes pour une largeur de spectre donnée en nanomètres sur une
certaine distance (en km). On écrit D comme la variation du temps de groupe τ = dβ/dw -











La constante de dispersion apparaît donc comme la dérivée seconde de la constante de
propagation. Si on considère que D est le même pour les deux voies interférométriques,
l’équation 2.22 s’écrit :
∆Φd′ = −picD∆L(σ − σ0
σ
)2 (2.24)
Pour une fibre en silice monomode, l’ordre de grandeur typique est D∼ 20 ps/nm/km. Pour
une différence de longueur de 1mm, la chute de contraste conséquente est au maximum de 2%
(Berger 1998). Lagorceix (1995); Vergnole et al. (2004) ont montré qu’il était possible de contrôler
ces effets par une combinaison d’égalisation des fibres et de compensation active de la dispersion.
Au LAOG, des efforts sont faits pour diminuer ces effets différentiels avec des égalisations des
longueurs des fibres utilisées qui permettent d’atteindre des écarts aussi petits qu’une dizaine de
microns (Delboulbe 2006).
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3. L’optique intégrée
Alors que l’optique fibrée permet d’assurer les fonctions de transport et de filtrage spatial du
signal dans un interféromètre, l’optique intégrée assure des fonctions complémentaires que nous
détaillons ci-dessous. Le LAOG s’investit depuis plus de 10 ans, en partenariat avec le LETI
(CEA, Grenoble) et l’IMEP (Grenoble) pour développer son utilisation en astronomie (Kern et al.
(1996); Malbet et al. (1999)).
Les avantages principaux d’un circuit en OI avec fibres sont les suivants :
• un autoalignement, puisque les guides sont gravés;
• un filtrage spatial;
• une optimisation du codage interférométrique avec la possibilité de dessiner des
schémas optiques complexes;
• une plus grande compacité
• une plus grande stabilité;
• une maintenance plus aisée;
Toute la complexité d’un instrument réalisé en OI repose sur l’étape de conception et
réalisation qui requiert une très bonne maîtrise des outils de simulation (e.g BPM, Beam
Propagation Method) en lien avec la maîtrise de la technologie. Ce travail nécessite de nombreux
aller-retours réalisation/caractérisation entre le LAOG et ses partenaires.
Dans cette section, je présente rapidement le procédé de fabrication des composants d’OI,
les fonctions de base couramment utilisées pour la recombinaison, ainsi que la problématique de
cette dernière en OI.
§ 1. Fabrication
Les recombineurs sur lesquels j’ai travaillé pendant ma thèse (recombineurs à 3 et 4 télescopes)
ont été fabriqués avec une même technique de fabrication, au LETI (CEA, Grenoble; Labeye,
Thèse de doctorat 2008) et c’est celle-ci que je détaille ici. Ces puces ont été obtenues en déposant
des couches de silicium dopé sur un substrat en silice dans lequel des guides d’onde ont été
gravés au préalable.
La figure 11 présente les étapes de réalisation de ces guides :
• deux couches de silice dopée au phosphore sont déposées sur un subtrat de silicium. La
deuxième couche, d’épaisseur environ 5µm, constitue le cœur guidant;
• étalement de résine photosensible sur l’ensemble de la plaque et exposition à un
rayonnement ultraviolet (photo-lithographie) à travers un masque représentant le
schéma des guides à réaliser. La résine est ensuite développée et ne reste qu’aux endroits
où elle n’a pas été exposée au rayonnement ultraviolet;
• l’ensemble de la plaque est ensuite soumis à l’action d’un plasma ionique qui va graver
la couche supérieure de silice dopée aux endroits où il n’y a pas de résine. La méthode
la plus ancienne (ancienne technologie, AT) n’aboutit qu’à une gravure partielle de
la couche supérieure sur environ 3µm et laisse ainsi une couche identique au cœur
d’environ 2µm d’épaisseur sur l’intégralité de la surface de la plaque. La méthode la
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FIG. 11. Etapes de réalisation des guides par gravure de silice dopée déposée sur un substrat de silicium. Pour les
étapes 6 et 7 : à gauche, la gravure de la couche dopée formant le cœur est partielle (AT, ancienne technologie); à
droite, la gravure de la couche est complète (NT, nouvelle technologie).
plus récente (nouvelle technologie, NT) aboutit quant à elle à une gravure totale de la
zone de cœur;
• recouvrement des guides avec une couche de silice identique à la première couche
déposée. La première et la dernière couche constituent la gaine optique du guide.
§ 2. Fonctions de base
La réalisation de schémas complexes est possible grâce à la maîtrise de briques de bases. Je décris
rapidement quelques unes de ces fonctions qui sont au cœur des recombineurs utilisés. Plus de
détails sont donnés dans Malbet et al. (1999).
• La transition adiabatique. Elle permet d’élargir un guide d’onde monomode en un guide
multimode tout en gardant l’énergie dans le mode fondamental.
• La jonction Y directe ou inverse. La jonction Y se comporte comme un diviseur de puissance
ou un élément recombineur. Il s’agit de deux guides rejoignant une transition adiabatique avec
une sortie unique. Cette fonction est parfaitement symétrique et achromatique.
• La jonction x. Il s’agit d’un croisement entre deux guides à un angle suffisamment grand
pour que l’interaction entre les guides d’onde soit nulle.
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FIG. 12. Fonctions de base de l’OI permettant de constituer des circuits optiques complexes. De gauche à droite :
une jonction Y, un coupleur, et un tricoupleur.
• Le coupleur. Il permet d’échanger de l’énergie entre deux guides rapprochés. L’échange
d’énergie dépend des paramètres géométriques de la fonction. En conséquence de la
conservation de l’énergie, chaque coupleur possède deux sorties en opposition de phase. Cette
fonction est l’équivalent de la lame séparatrice en optique de volume.
• Le tricoupleur. Il s’agit du même principe d’échange d’énergie que le coupleur, mais avec
trois guides. Il permet de séparer le flux se propageant à l’intérieur d’un guide en trois faisceaux.
§ 3. Propriétés
L’utilisation de circuits d’OI connectés à des fibres, amène un certain nombre de contraintes
similaires à celles observées pour les fibres.
• La bande passante. La bande passante des guides d’onde est limitée à une octave en
fréquence, ce qui permet de propager au mieux deux bandes astronomiques adjacentes (par
exemple les bandes H et K).
• Biréfringence différentielle. Comme nous l’avons vu, l’existence de biréfringence
différentielle amène une dégradation du contraste interférométrique. Trois solutions
complémentaires sont en général envisagées : contrôler l’égalité des chemins optiques; séparer
les polarisations (IONIC3/IOTA); contrôler activement les orientations différentielles des plans
de polarisation (FLUOR, VINCI/VLTI). Cela représente un domaine de recherche instrumentale
actif.
• La dispersion différentielle. Bien que la dispersion différentielle dans les composants d’OI
n’ait pas étémesurée, ses effets sont limités par la précision obtenue sur l’égalisation des chemins
optiques, qui est de l’ordre du micron. En revanche, dans les fibres optiques, il est nécessaire
de procéder à une égalisation par polissage en utilisant des techniques de spectres canelés
(Lagorceix (1995)) ou d’interférométrie de type Mach-Zender (Delboulbe 2006).
• Les pertes. Elles peuvent avoir lieu à plusieurs niveaux :
• à l’injection d’un front d’onde perturbé dans un guide d’onde. La perte minimum est
celle correspondant à la superposition d’une tâche d’Airy sur le mode gaussien et est de
l’ordre de 20%;
• à l’insertion, lors du couplage entre la fibre et l’OI (de l’ordre de 2%);
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• lors de la propagation dans les fibres et les guides d’OI. Les valeurs typiques sont de
l’ordre de 0,2-0,4 dB/km pour les fibres monomodes, et de 0,02-0,04dB/cm dans les
composants d’OI du LETI (Labeye, Thèse de doctorat 2008). Ces pertes sont dominées
par l’absorption de la silice et la rugosité des guides;
• au passage d’une fonction. Dans ce cas, les pertes proviennent d’imperfections dans la
réalisation du circuit (de l’ordre de 5% dans les composants caractérisés au LAOG);
• à la traversée de milieux d’indices différents (air-silice). Ce sont les pertes de Fresnel (de
l’ordre de 4%).
§ 4. La recombinaison
Un recombineur en OI est un circuit qui permet de faire interférer N faisceaux en utilisant des
fonctions de base.
Deux types de schémas de recombinaison sont possibles : le premier consiste à recombiner
les faisceaux par couple (recombinaison dite par paire) alors que le second consiste à recombiner
l’ensemble des faisceaux simultanément (recombinaison dite tout-en-un). Il y a par ailleurs trois
possibilités pour le codage de la cohérence :
• un codage spatial, technique employée dans le cas de l’instrument AMBER, où
les franges sont formées sur le détecteur par superposition des champs électriques
provenant de différentes directions (concept multiaxial). C’est le positionnement relatif
des faisceaux qui donne le codage (ie l’angle d’interférence entre les faisceaux);
• un codage temporel qui nécessite un enregistrement partiel ou complet de l’enveloppe
de cohérence temporelle en fonction de l’utilisation éventuelle d’un spectrographe;
• un codage matriciel, où l’échantillonnage de la frange se fait en différents points. Dans
ce cas, c’est le dessin intrinsèque des guides d’onde à l’intérieur du composant qui
permet d’échantillonner la cohérence. Pour 4 télescopes, les solutions possibles pour
la recombinaison sont schématisées dans la figure 13 et ont été étudiées en détail dans
LeBouquin (2005).
L’estimation des performances pour la recombinaison de multiples faisceaux est basée sur :
• la valeur du rapport signal à bruit sur le facteur de cohérence carrée (µ2, Perrin et al.
(2005)), dominé par les rapports entre flux cohérent et bruit de détecteur ou bruit de
photon dans les régimes à faible et fort flux respectivement;
• sur le nombre total de mesures nécessaires pour déterminer les visibilités de toutes les
bases pour un canal spectral donné;
• sur la résolution spectrale minimum;
• sur la faisabilité technologique des composants;
• la capacité à extraire un signal photométrique simultané;
En se basant sur ce type d’analyse et grâce à la maîtrise des éléments de base, le LAOG et ses
partenaires ont développé des composants d’OI de complexité croissante qui ont été validés en
laboratoire puis sur le ciel.
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FIG. 13. Schéma des différents concepts de recombinaison de 4 faisceaux en optique intégrée. Les codages de
la cohérence varient de haut en bas (temporel, matriciel et spatial) pour des combinaisons par paire (colonne de
gauche) et tout-en-un (colonne de droite). Les pixels alignés horizontalement indiquent une modulation temporelle
avec lecture multiple d’un même pixel. Un alignement vertical des pixels indique une disposition physique similaire
sur le détecteur (LeBouquin (2005)).
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4. Les composants actuels et futurs
Installer ces composants sur des interféromètres existants est une étape importante puisque cela
permet de prouver la faisabilité technique et la performance de la recombinaison multiple en OI
dans des cas scientifiques concrets. Cela a pu être effectué sur les interféromètres VLTI, IOTA et
PTI.
FIG. 14. A gauche : composant recombineur de 2 télescopes en bande K livré à l’ESO pour l’instrument VINCI; A
droite : composant recombineur de 3 télescopes en bande H installé sur IOTA (2002-2006) puis PTI (2007).
§ 1. Le recombineur de 2 télescopes sur VINCI/VLTI
VINCI est un instrument duVLTI qui a eu pour but de tester les fonctionnalités duVLTI lors de la
préparation aux instruments scientifiques comme AMBER ou MIDI. Considérant les problèmes
rencontrés par l’ESO avec le recombineur initial au cœur de VINCI, le LAOG a proposé à l’ESO
de fournir un recombineur en OI à deux télescopes dans l’infrarouge proche. Ces recombineurs
sont basés sur un schéma de codage temporel : les interférences sont enregistrées en modulant la
différence de marche. Ainsi, des recombineurs 2T en bande H en 2002, puis en bande K en 2004,
ont été fournis au VLTI. La caractérisation sur le ciel du dernier composant (Figure 14, à gauche)
a démontré un contraste instrumental stable supérieur à 80% pour l’ensemble VINCI+VLTI. Il
a de plus permis d’assurer une calibration photométrique stable grâce aux voies dédiées aux
mesures de flux. Plus de détails sur l’installation et la mise en place ainsi que l’exploitation de
ces composants se trouvent dans LeBouquin et al. (2004); LeBouquin (2005).
§ 2. Le recombineur 3-télescope de IOTA et PTI
L’interféromètre IOTA a été équipé d’un recombineur enOI à 3 télescopes en bandeH en 2003. Ce
recombineur a largement été utilisé et il a, entre autres résultats scientifiques, permis de produire
des images par synthèse d’ouverture (λVir (Monnier et al. 2004)). Les interférences, effectuées
par paires, sont obtenues par modulation temporelle de la différence de marche entre les
faisceaux. Les variations de flux sont estimées simultanément aux mesures interférométriques
par inversion de la matrice de transfert de flux qui relie les six sorties aux trois entrées du
composant (Figure 14, à droite). Le contraste instrumental résultant est supérieur à 70% pour
l’ensemble de la chaîne instrumentale. Aujourd’hui, suite à la fermeture d’IOTA, le composant
est en cours d’installation sur l’interféromètre PTI. Plus de détails sur ce composant, son
installation et utilisation peuvent être trouvés dans Berger et al. (2003).
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Les expériences sur le VLTI ou IOTA ont d’une part démontré la rapidité d’installation des
recombineurs en OI, et d’autre part, prouvé la capacité de l’OI à fournir des fonctions optiques
multiples permettant d’obtenir des mesures de visibilités et de clôtures de phase très précises
pour conduire de nombreux programmes astrophysiques.
§ 3. Les composants futurs pour VSI/VLTI
Un plus grand nombre de faisceaux recombinés simultanément permet d’obtenir de
l’information à un plus grand nombre de fréquences spatiales simultanément : VSI devrait
pouvoir recombiner jusqu’à huit faisceaux du VLTI.
Dans son analyse des schémas des recombinaison LeBouquin (2005) retient deux concepts:
le tout-en-un avec un codage spatial, qui présente les meilleures performances et le par-paire
matriciel parce qu’il nécessite très peu de pixels. Une fois le schéma théorique optimal désigné et
les composants fabriqués, il convient de connaître précisément leurs caractéristiques par rapport
aux prédictions et exigences instrumentales avant de pouvoir les exploiter dans un instrument
scientifique.
La partie instrumentale de mon travail de thèse s’inscrit dans la continuité de cette étude
théorique et a eu pour but de valider en laboratoire le circuit de recombinaison retenu pour
VSI dans son mode à 4 télescopes.
§ 4. Conclusion
TAB. 1. Besoins de l’interférométrie et fonctions OI permettant d’y repondre
Besoin de l’interférométrie Solution OI
Filtrage spatial Guides d’onde monomodes
Contrôle de la polarisation Fibres et guides à maintien de polarisation associés à
la polarisation du signal
Recombinaison Tricoupleurs, coupleurs, jonctions; recombineurs
multiaxiaux
Calibration photométrique Voies photométriques ou reconstitution de la pho-
tométrie instantanée à partir du signal inter-
férométrique
Les avantages d’un circuit de recombinaison en OI sont multiples. Il permet de remplir
un nombre important de fonctions d’un instrument interférométrique (voir tableau 1). Cette
technologie permet de fabriquer des recombineurs aux schémas complexes tout en maintenant
une grande compacité, les composants faisant moins de 10 centimètres de long en général.
Le filtrage spatial obtenu grâce à l’utilisation de guides d’onde que l’on peut associer à
une calibration photométrique simultanée améliore la précision sur les observables. L’auto-
alignement du circuit optique dans le composant d’OI conduit à une simplification considérable
des opérations de maintenance. La stabilité des composants est excellente. Enfin, l’OI permet
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d’obtenir des chemins optiques égalisés par construction ce qui permet de minimiser les effets
différentiels. Ceci dit, des inconvénients existent : d’une part, la couverture spectrale est
relativement limitée puisque la plage de monodicité et d’achromaticité des guides ne permet
de couvrir qu’un domaine spectral limité. Par ailleurs, il convient d’utiliser des fibres optiques
monomodes dans l’interfaçage de composants d’OI avec d’autres optiques, ce qui peut atténuer
les performances de l’ensemble du système en introduisant des effets différentiels comme la
biréfringence et la dispersion, plus difficilement controlables.
4
Les recombineurs en optique
intégrée au cœur de VSI
Plan du chapitre
1. Introduction . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 38
2. Les protocoles expérimentaux . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 39
§ 1. Les mesures de transmission . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 39
§ 2. Etude des propriétés interférométriques : le banc de type Mach-Zehnder . . . . . . . . . . . . 40
§ 3. Etude des propriétés interférométriques : le banc imageur . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . .41
3. Le recombineur simple de 4 télescopes. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . .44
§ 4. Principe . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . .44
§ 5. Résultats des caractérisations . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . .45
§ 5.1. Mesures photométriques . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 45
§ 5.2. Mesures interférométriques . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . .48
§ 6. Discussion . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 49
4. Le recombineur matriciel de 4 télescopes . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . .51
§ 7. Principe de la recombinaison . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . .51
§ 8. Résultats des caractérisations . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . .53
§ 8.3. Mesures photométriques . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 53
§ 8.4. Mesures interférométriques . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . .55
§ 9. Etudes complémentaires . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 60
§ 9.5. Etalonnage spectrale du détecteur . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . .60
§ 9.6. Non linéarité des platines de translation. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 60
§ 9.7. Effets de la polarisation . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . .61
§ 10. Algorithme de réduction de données matricielles . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 63
§ 10.8. Principe de l’algorithme . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 64
§ 10.9. Procédure de calibration . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 66
§ 10.10. Estimation des observables interférométriques . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 67
§ 10.11. Photométrie instantanée . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 68
§ 10.12. Validation sur des mesures en laboratoire . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 70
§ 11. Discussion . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . .72
§ 11.13. Les performances . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . .72
§ 11.14. Sur l’utilisation optimale du recombineur matriciel . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 75
§ 11.15. Conclusion et perspectives . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . .75
38 CHAPITRE 4 – LES RECOMBINEURS EN OPTIQUE INTÉGRÉE AU CŒUR DE VSI
1. Introduction
A partir de 4 faisceaux, les meilleurs schémas de recombinaison sont les concepts de
recombinaison spatial tout-en-un et par paire matriciel (§ 3). Une fois l’analyse théorique en
termes de rapports signal à bruit et de faisabilité technique effectuée, nous avons initié l’étude
et la réalisation d’un circuit recombineur de 4 télescopes par paire avec un codage matriciel
destiné à l’instrument VSI. Dans une première étape, le LETI, en charge de la fabrication
du composant, simule les performances attendues pour un tel schéma de recombinaison et
fabrique les composants (Labeye, Thèse de doctorat 2008). Dans une seconde étape, le LAOG
caractérise les circuits ainsi réalisés et valide ou invalide leur utilisation pour des observations
astronomiques, en mode imageur. Il fournit ainsi un retour sur les performances et permet au
LETI d’effectuer les éventuelles modifications nécessaires. La partie instrumentale de ma thèse
s’inscrit dans un processus itératif d’études-réalisations-caractérisations de ces composants, que
j’ai animé. La figure 15 résume cette chaîne d’étapes.
FIG. 15. La caractérisation complète des performances d’un composant en laboratoire est au cœur de son histoire :
elle permet de comparer les mesures aux prédictions théoriques afin d’améliorer la conception du recombineur et de
valider son comportement pour une intégration dans un instrument imageur.
Caractériser des composants en laboratoire, c’est s’assurer qu’ils sont appropriés aux besoins
des astronomes. Ici, il s’agit de se référer aux exigences de l’imagerie à très haute résolution
angulaire dont les capacités doivent permettre :
• des observations à une magnitude limite élevée, pour pouvoir étudier des objets faibles
ou lointains;
• une haute dynamique, pour pouvoir étudier des systèmes à haut contraste;
• l’étude d’objets complexes;
Pour cela, les exigences instrumentales sont les suivantes :
• un instrument sensible, possédant des transmissions et contrastes instrumentaux élevés;
• un instrument stable, précis et non biaisé, aux mesures systématiques répetables;
• un instrument permettant un grand nombre de mesures en un temps court ie
recombinant la totalité des faisceaux simultanément.
Depuis plus de 10 ans, le LAOG et le LETI ont développé un savoir-faire au niveau des
briques de base des circuits de recombinaison. Mon travail de thèse a consisté à valider l’intérêt
de circuits assemblés à partir de ces briques et à démontrer la capacité à combiner les faisceaux
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provenant de 4 télescopes du VLTI dans le cadre du projet VSI. Pour cela, j’ai caractérisé en
laboratoire plusieurs recombineurs de 2, 3 et 4 faisceaux, avec plusieurs types de codage. Dans
ce chapitre, je détaillerai uniquement les travaux effectués sur les recombineurs à 4 télescopes.
Des mesures en laboratoire ont été obtenues dans la bande H sur un recombineur avec un
schéma optique simple puis sur un recombineur à codage matriciel. Les caractérisations des
propriétés optiques ont été effectuées en utilisant plusieurs bancs de tests que je présenterai
dans la section suivante. Ensuite, je développerai les études de deux types de recombineurs à
travers l’analyse des transmissions, déphasages, visibilités, clôtures de phases instrumentales en
bande large ainsi qu’en bandes étroites lorsque cela était possible. En dernière section, je propose
un algorithme de réduction de données optimisé pour des observations astronomiques obtenues
avec le recombineur matriciel, basé sur une modélisation de l’interférogramme appropriée au
schéma de recombinaison. Ce travail, effectué en partenariat avec le LETI, a été en partie financé
par le CNES.
2. Les protocoles expérimentaux
§ 1. Les mesures de transmission
La première quantité à connaître dans un composant d’OI est sa transmission, qui va avoir un
impact directe sur la sensibilité de l’instrument imageur.
• Le banc de mesures. A cet effet, j’ai utilisé un banc optique constitué d’une source
lumineuse à 1,6µm injectée dans le composant d’OI par l’intermédiaire d’une fibre, d’unmontage
mécanique fixant le recombineur et d’une fibre reliée à un détecteur infrarouge monopixel à
positionner devant chaque sortie du recombineur. La figure 16 présente une photo et un schéma
de l’ensemble.
FIG. 16. Montage optique utilisé pour mesurer les pertes par transmission dans les composants d’OI (photo et
schéma).
• Le protocole de mesures. Il s’agit de mesurer le flux au niveau de chaque sortie de
composant lors d’une injection dans chaque entrée alternativement. Ce flux enregistré en sortie
est ensuite normalisé par la mesure obtenue avec une connection fibre à fibre (ie sans composant)
imagée sur le détecteur. Ces mesures permettent de quantifier le nombre de photons détectés au
niveau de chaque sortie et donc d’estimer les pertes de flux au cours de la propagation. Les
pertes de Fresnel ne sont pas prises en compte dans les calculs de transmission.
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§ 2. Etude des propriétés interférométriques : le banc de type Mach-Zehnder
L’étude des propriétés du premier composant recombineur de 4 faisceaux a été effectuée avec un
banc de mesure dédié.
FIG. 17. Photo et schéma du montage optique permettant de tester le composant d’optique intégree à 4 télescopes.
L’injection se fait uniquement dans 3 des 4 entrées grâce à un montage de type Mach Zehnder.
• Le banc de mesure. Lors de ce travail, le laboratoire ne possédait pas le matériel nécessaire
pour injecter simultanément quatre faisceaux et seules trois entrées du composant pouvaient
être alimentées. Nous avons alors utilisé un montage optique avec un interféromètre de type
Mach Zehnder (Figure 17). La lumière provenant d’une fibre, simulant une source astrophysique
non résolue, est renvoyée sur un ensemble de miroirs dirigeant les faisceaux dans des fibres à
maintien de polarisation. Celles-ci propagent la lumière jusqu’à une nappe, ou V-groove, dans
laquelle elles sont positionnées pour injecter les faisceaux à l’intérieur du composant d’OI. Sur
2 des 3 voies, des lignes à retard, constituées d’un moteur et d’un actuateur piézoélectrique
permettent de moduler la différence de marche entre les faisceaux qui interfèrent et de former
des interférogrammes. Le composant, qui fait 5,5mm de largeur et 27mm de longueur, est
quant à lui bloqué sur une monture fixe. L’injection est alors optimisée en déplaçant la nappe
horizontalement, verticalement et selon 2 axes de rotation. Un cristal de calcite est placée en
sortie de composant afin de séparer les deux polarisations linéaires pour éviter toute chute de
contraste. Enfin, les sorties de guides sont imagées sur un détecteur infrarouge en HgCdTe,
refroidi à l’azote liquide. La figure 18 donne un exemple de l’image obtenue avec une injection
de flux dans 3 entrées sur les 4 lorsque les polarisations sont séparées.
FIG. 18. Une image typique obtenue sur
le détecteur est donnée, les deux lignes
correspondant aux deux polarisations linéaires
séparées par une calcite.
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TAB. 2. Procédure de calibration du composant d’OI, incluant des mesures photométriques et interférométriques. Obt
= obturateur; O = ouvert; X = fermé; Pi = photométrie du faisceau i; I = interférométrie.
Etape Obt.1 Obt.2 Obt.3 Mesure
1 X X X Fond
2 O X X P1
3 X O X P2
4 X X O P3
5 O O O I
• Le protocole de mesure. Les mesures effectuées consistent en l’exécution des étapes
présentées dans le tableau 2. La première mesure, avec les trois obturateurs fermés, permet
d’enregistrer le fond lumineux constamment mesuré par le détecteur. Les 3 mesures suivantes
sont des mesures photométriques où seul un faisceau est guidé dans le composant. Ces dernières
mesures permettent de déterminer la répartition de flux à l’intérieur du composant. Enfin, la
dernière mesure est la combinaison des 3 faisceaux, permettant de caractériser les performances
interférométriques du recombineur.
§ 3. Etude des propriétés interférométriques : le banc imageur
Un banc simulant la chaîne du VLTI a ensuite été mis en place pour l’étude des recombineurs
dans le cadre de VSI. Il a été financé par le CNES et est décrit en détails dans Jocou (2007).
• Le banc de mesures. La figure 19 décrit chaque fonction constitutive du montage optique et
présente une photographie de l’ensemble. Le banc comprend les éléments suivants :
• un simulateur d’objet à l’infini pouvant reproduire un point source ou une binaire, avec
un rapport de flux et une séparation ajustables entre les deux sources;
• 8 éléments optiques simulant les télescopes du VLTI et couplant la lumière dans des
fibres monomodes à maintien de polarisation;
• des moteurs permettant de modifier le chemin optique à l’intérieur de l’enveloppe de
cohérence pour former des franges d’interférence;
• un recombineur en OI, de 8cm de long;
• un spectrographe (λ0 = 1, 65µm, 40 canaux spectraux, R=120);
• un prisme de Wollaston qui sépare les polarisations linéaires (pour éviter les chutes de
contraste dues à la présence d’interférogrammes multiples);
• un détecteur infrarouge.
Le simulateur d’objet est basé sur le principe d’un interféromètre de Michelson (Figure 20, à
gauche). Ce montage optique permet d’obtenir deux points lumineux incohérents simulant une
étoile binaire dont la séparation peut être ajustée en bougeant les miroirs de l’ensemble. L’image
est placée au niveau du plan focal d’un collimateur possédant une optique à F/5 qui produit
un faisceau collimaté de 100mm de diamètre. 8 télescopes simulant les UT et les AT du VLTI
sont placés dans ce faisceau. Ils sont constitués de lentilles à gradient d’indice à F/5 alimentant
des fibres à maintien de polarisation qui propagent la lumière jusqu’à la recombinaison. La
partie droite de la figure 20 donne une vue schématique de cet ensemble de télescopes, montage
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FIG. 19. Vue schématique (en haut) et photo (en bas) du banc de test simulant le VLTI, depuis le simulateur de source
astrophysique jusqu’à la détection sur la caméra infrarouge.
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FIG. 20. Vue schématique du simulateur d’objet (à gauche) et du montage de télescopes (à droite).
Fonction Choix instrumental
Bande spectrale H (λ0 = 1, 65µm)
Simulateur d’objet Interféromètre de type Michelson
Collimateur F/5 donnant un faisceau de diamètre 100mm
Télescopes Lentille à F/5 avec réglages mécaniques
Modulation du chemin optique Moteurs
Propagation jusqu’au recombineur Fibres à maintien de polarisation
Spectrographe Prisme permettant une résolution de 120
Contrôle de la polarisation Prisme de Wollaston
Détecteur Puce en InGaIs
TAB. 3. Eléments du banc pour la caractérisation du composant 4-télescope avec codage matriciel.
permettant une bonne couverture du plan fréquentiel (u,v). Chaque télescope est monté sur un
module individuel permettant des ajustements mécaniques. Les fibres provenant de tous les
télescopes, égalisées à 1mm près afin de limiter les effets différentiels, sont rassemblées dans une
nappe qui alimente le recombineur en OI. A la sortie de celui-ci, un réseau disperse la lumière en
40 canaux spectraux à travers la bande H. Enfin, un prisme deWollaston sépare les polarisations
pour améliorer la fonction de transfert instrumentale. Ces deux derniers éléments sont placés
dans une monture afocale (doublet achromatique avec un grandissement unité) afin d’obtenir
des faisceaux collimatés. Le détecteur utilisé est une puce en InGaAs. Les pixels de la caméra
font 40µm et les guides de sortie de la puce sont espacés de 160µm afin d’imager une sortie de
guide tous les 4 pixels. La dispersion spectrale est évaluée à 8,2nm par pixel à partir de la loi du
réseau. Ces choix instrumentaux sont résumés dans le tableau 3.
• Le protocole de mesures. Afin de caractériser les comportements photométriques et
interférométriques des composantsmatriciels, nous suivons les étapes présentées dans le tableau
4, à l’exception de l’étape 7 qui est considérée uniquement lors la procédure de réduction de
donnée explicitée en § 4.
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Les premières étapes sont similaires à celles présentées au § 2. La première est une
mesure du fond lumineux enregistré par le détecteur. Les 4 étapes suivantes sont des mesures
photométriques obtenues lorsqu’un seul faisceau à la fois est injecté dans le composant.
Ces mesures permettent de déterminer les répartitions de flux à l’intérieur du composant
et de calibrer les éventuels déséquilibres photométriques entre les voies responsables des
interférences. L’étape 6 est la combinaison interférométrique de tous les faisceaux d’entrée :
il s’agit d’acquisitions d’interférogrammes.
TAB. 4. Procédure de calibration du composant d’OI, incluant des mesures photométriques et interférométriques.
Etape Obt.1 Obt.2 Obt.3 Obt.4 Mesure
1 X X X X Fond
2 O X X X P1
3 X O X X P2
4 X X O X P3
5 X X X O P4
6 O O O O I
7 O O O O I(γ0)
Obt. = obturateur; O = ouvert; X = fermé; Pi = mesure photométrique lors
de l’injection de flux dans la voie i uniquement; I = mesure interférométrique
recombinant l’ensemble des faisceaux d’entrée. γ0 est le déphasage entre les
mesures 6 et 7.
3. Le recombineur simple de 4 télescopes
Après avoir étudié des recombineurs à 2 et 3 télescopes, comme ceux utilisés au cœur de
VINCI/VLTI ou de IOTA, il était nécessaire de simuler, développer puis tester en laboratoire
de nouvelles fonctions indispensables à la recombinaison de plus de télescopes, notamment
la fonction du tricoupleur. Par ailleurs, à mesure que le nombre de faisceaux à recombiner
augmente, la complexité du schéma optique gravé sur la puce d’OI augmente aussi. Par
conséquent, avant de passer à des composants permettant des codages de la cohérence optimisés,
comme celui décrit dans la section suivante, il est important de juger de la capacité de l’OI à
recombiner 4 faisceaux selon le schéma le plus simple.
§ 1. Principe
Pour la première tentative de recombinaison de 4 télescopes simultanément, nous avons donc
utilisé un schéma de guides d’onde permettant des interférences par paire, nécessitant un codage
temporel des franges (Figure 21). Celui-ci possède 4 entrées et permet 6 combinaisons de
faisceaux. Chaque faisceau d’entrée est divisé en trois par un tricoupleur afin d’interférer avec
trois autres faisceaux. Chaque sous-faisceau se combine avec la lumière provenant d’un autre
télescope dans un coupleur qui possède deux sorties en opposition de phase. Pour chaque couple
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FIG. 21. En haut : schéma du composant recombineur de 4 télescopes par paire : il possède 4 entrées (à gauche)
et, pour chacune des 6 paires interférométriques, 2 sorties en opposition de phase (à droite). En bas : photographie
du composant.
interférométrique (i,j), il y a donc deux sorties correspondant aux interférences entre i et j. Au
total, ce composant présente donc 12 sorties.
§ 2. Résultats des caractérisations
Je présente ici les résultats des caractérisations menées qui seront ensuite discutés au § 3.
§ 2.1. Mesures photométriques
Sortie # Flux normalisé
p114 0,058 ± 0,002
p214 0,058 ± 0,002
p113 0,224 ± 0,002
p213 0,241 ± 0,002
p112 0,061 ± 0,002
p212 0,061 ± 0,002
Total 0,70 ±0,01
FIG. 22. Par exemple, sur 100 photons injectés dans la première entrée du composant, on en détecte entre 6 et 24 au
niveau des sorties concernées (à gauche). Le tableau est un exemple de mesures de transmission effectuées avec
un détecteur monopixel (voir § 1) avec une injection de flux dans la première entrée du composant. Les sorties sont
identifiées sous la forme pkml où m, l indiquent les faisceaux interférant et k, la sortie du coupleur. La transmission
totale du composant est d’environ 70%.
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FIG. 23. Exemple des coefficients photométriques normalisés lorsque seulement une entrée reçoit du flux. La barre
d’erreur pour chaque point est plus petite que la taille du symbole. De ces coefficients, on déduit la répartition de 100
photons à travers les coupleurs et les tricoupleurs en faisant l’hypothèse qu’ils sont parfaits (comme dans l’exemple à
droite).
TAB. 5. Exemple de coefficients photométriques obtenus lors d’une injection de flux correspondant à la figure 23.
L’erreur statistique sur chaque mesure est de 0,001. Les sorties sont identifiées sous la forme skml où m, l indiquent
























Coeff. 0,064 0,066 0,030 0,315 0,318 0,101 0,063 0,011 0,010 0,008 0,007 0,006
• Transmissions. Nous avons voulu connaître les transmissions de chaque voie du
composant. Pour cela, nous avons suivi le protocole expliqué en § 1 pour chaque entrée du
composant. Au total, la transmission du composant est d’environ 70% en bande H : c’est
l’ensemble des photons détectés au niveau des sorties du composant. Cette valeur est conforme
aux prédictions effectuées par P. Labeye. La figure 22 donne un exemple des valeurs mesurées
lors de l’injection de la lumière dans la première entrée. Seules les sorties où du flux est censé
être détecté sont notées parce que notre détecteurmonopixel n’a pas la sensibilité nécessaire pour
détecter de faibles flux.
• Répartition du flux. Les mesures photométriques suivantes consistent en l’injection d’un
seul faisceau/télescope à la fois (étapes 2 à 4) en imageant les sorties sur la caméra du bancMach-
Zehnder, dont la dynamique est plus importante que celle du détecteur monopixel. Ces étapes
permettent de déterminer la répartition des flux à travers les fonctions optiques principales
du composant. La figure 23 (milieu) et le tableau 5 donnent des coefficients photométriques
normalisés. Ces coefficients sont définis par le rapport entre le flux mesuré et la somme des flux
mesurés sur l’ensemble des pixels. A partir de ces coefficients, nous avons pu déterminer le taux
de séparation de la lumière pour les tricoupleurs et les coupleurs, si on ne considère aucune perte
dans ces fonctions.
Le calcul des erreurs contient deux composantes. La dispersion des mesures sur un
échantillon de l’ordre du millier de points est de l’ordre de 10−3, unité normalisée. Cependant,
lors de nos calculs de la distribution photométrique dans les coupleurs et tricoupleurs, nous
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TAB. 6. Estimation de la répartition du flux à l’intérieur des 4 tricoupleurs du composant. L’erreur sur les mesures est
de 0.01. Les tricoupleurs sont numérotés de 1 à 4 en suivant l’ordre des entrées du composant. Les coupleurs sont
désignés par les couples de faisceaux m, l qu’ils recombinent (ml).
Tricoupleur #1 #2 #3 #4
Répartition 0,19/0,57/0,24 0,18/0,69/0,13 0,19/0,59/0,22 0,14/0,68/0,18
Coupleur 34 24 14 13 12 23
Répartition 0,49/0,51 0,49/0,51 0,47/0,53 0,49/0,51 0,46/0,54 0,48/0,52
avons constaté des différences entre les valeurs des répartitions de flux dans une même fonction
selon la voie d’entrée qui est illuminée. Ceci conduit à un écart de l’ordre de 10−2, pour le
flux normalisé. Nous pensons que cet écart est dû à l’hypothèse non vérifiée selon laquelle les
fonctions sont sans pertes. Des exemples de résultats de ces calculs sont donnés dans le tableau
6 et sur la figure 23, à droite.
Pour les tricoupleurs, la répartition de flux se fait selon un rapport approximativement
de 20%/60%/20% : la voie centrale guide une majorité de la lumière. Ce résultat n’est pas
conforme à la consigne d’une répartition équilibrée entre les trois voies (33%/33%/33%). Cet
écart s’explique par le fait que les simulations effectuées lors de la conception des guides ne
tenaient pas compte de leurs structures tri-dimensionnelles. Nous verrons dans la section
suivante que cet effet a été corrigé. Les coupleurs sont, eux, proches de l’équipartition de flux
(∼50%/50%) telle qu’attendue.
• Mesure de flux parasite ou diaphotie. De plus, à partir de ces mesures sur la caméra
infrarouge, il est possible de quantifier la présence de flux parasite, que l’on appelle aussi
diaphotie. Il s’agit d’un flux détecté en sortie de composant au niveau de pixels où aucun
flux n’est censé être mesuré (voir Figure 23). En fonction des sorties du composant, ce flux va
de 10−4 à 5.10−2, cette dernière valeur représentant presque 50% du flux mesuré sur certaines
des sorties pour lesquelles on attend du flux. Le flux total non désiré détecté en sortie peut
représenter jusqu’à 8% du flux total en sortie. Même lorsque l’injection de flux ne concerne que
deux entrées situées à une extrémité du composant, du flux parasite est détecté dans les sorties
situées à l’autre extrémité. Il semble donc que du flux soit directement guidé dans le composant
à l’intérieur du substrat. La présence d’un halo sur l’image de la caméra confirme ce résultat
(Figure 18). En fait, cette présence importante de flux parasite peut en partie s’expliquer par
le fait que ce composant a été fabriqué avec l’ancienne technique, présentée en § 1 (Figure 11).
Lors des dernières étapes de la réalisation des guides avec cette méthode, la couche de silice
dopée est seulement partiellement gravée sur le substrat de silicium. Les cœurs ne sont donc
pas totalement indépendants les uns des autres et du flux parasite peut se propager le long
du composant. Par ailleurs, les jonctions Y et les croisements entre guides peuvent aussi être
partiellement responsables de cette perte de flux.
On retrouve un comportement similaire pour tous les types demesures photométriques pour
les deux polarisations linéaires séparées par le cristal de calcite.
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FIG. 24. Interférogrammes obtenus en modulant la différence de marche. En haut, l’interférogramme est issu de la
combinaison de deux faisceaux injectés en entrée du composant. En bas, l’interférogramme résulte de la présence
de flux cohérent parasite. (L’échelle diffère pour les deux figures d’un facteur 10).
TAB. 7. Exemples de contrastes obtenus lors d’une injection de flux dans trois entrées sur les sorties concernées. Des
mesures sur les deux polarisations sont notées. Les erreurs statistiques correspondent à la dispersion sur 1/2 heure.












Polar #1 0,604±0,008 0,63±0,01 0,481± 0,004 0,597±0,005 0,65±0,02 0,52± 0,01
Polar #2 0,644± 0,009 0,604±0,009 0,625±0,007 0,617±0,004 0,61±0,03 0,53±0,01









FIG. 25. Exemple de visibilités instrumentales
obtenues pour une succession de 10 mesures.
Les barres d’erreurs sont plus petites que
les symboles utilisés pour la représentation.
Les 2 symboles correspondent aux mesures
indépendantes des 2 polarisations linéaires.
§ 2.2. Mesures interférométriques
Les caractérisations présentées dans ce paragraphe ont été obtenues en injectant de la lumière
dans 3 entrées sur les 4, alternativement, de manière à produire des franges d’interférences
avec toutes les combinaisons de guides. Dans cette section, les contrastes instrumentaux sont
calculés en utilisant un estimateur classique, mesurant l’amplitude des franges calibrée par le
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déséquilibre photométrique entre les voies qui interfèrent, ce dernier étant estimé à partir des
étapes de mesures 2 à 4.
En modulant la différence de marche entre 2 voies, on obtient des interférogrammes de
contrastes moyens comme celui de la figure 24 (en haut, à droite). Les contrastes instrumentaux
obtenus sont distribués entre 45% à 80% en fonction de la sortie considérée (voir le tableau
7). Nous constatons la présence d’interférogrammes parasites au niveau de sorties où ils
ne devraient pas exister (voir la figure 24, en bas, à droite). Les flux cohérents de ces
interférogrammes peuvent représenter jusqu’à 20% du flux cohérent des voies mesurées. Ces
contrastes, moyens ou faibles, s’expliquent en partie par la présence de ce flux cohérent parasite
qui s’additionne au flux cohérent utile, par la présence de flux incohérent et enfin, probablement,
par un comportement polarimétrique des flux parasites mal caractérisé.
Les visibilités instrumentales sont stables : sur une demi-heure (durée typique d’acquisition
de 10 interférogrammes), la dispersion des mesures est inférieure à 1%. La figure 25 donne
un exemple de contrastes instrumentaux lors d’une succession de 10 mesures. Les deux
polarisations sont représentées avec deux symboles différents : les contrastes correspondant sont
similaires à quelques pourcents près dans cet exemple, mais peuvent différer jusqu’à 30%.
§ 3. Discussion
TAB. 8. Résumé des performances du composant recombineur de 4 télescope.
Transmission Visibilité V σV,t sur 1/2h Diaphotie ∆V (polar)
70% 45-80% 1% 8% 2-30%
Le tableau 8 résume les performances du recombineur de 4 télescopes par paires. Alors
que la transmission globale du composant s’avère satisfaisante par rapport à un instrument en
optique de volume (Malbet (2007)), les contrastes instrumentaux sont largement moins bons
que ce qui était attendu. La diaphotie, importante pour ce composant, peut en partie expliquer
cela. Les valeurs de contrastes sont différentes pour les deux polarisations traitées de manière
indépendante (jusqu’à 30% d’écart) : les deux polarisations ne sont donc pas transmises de la
même manière à l’intérieur du composant. La stabilité des observables est satisfaisante (≤1%
pour les contrastes) ce qui permet de valider la stabilité intrinsèque du banc. La discussion § 5.1
rapporte l’impact de ces quantités sur les performances d’un instrument imageur.
Un retour sur le comportement photométrique et interférométrique du composant a été
fourni au LETI qui a ainsi pu améliorer ses performances. Notamment, les composants suivants
qui ont été fournis par le LETI, ont tous été fabriqués avec la nouvelle technologie qui permet
une gravure totale des guides supprimant ainsi la zone de guidage commune à tous les guides.
Ceci dit, malgré les performances moyennes de ce recombineur, c’est la capacité à recombiner 4
faisceaux simultanément grâce à l’utilisation de tricoupleurs, ainsi que la modularité de l’OI qui
a été prouvée.
L’étude du recombineur de 4 télescopes par paire n’est qu’une étape vers la recombinaison
optimisée de 4 faisceaux. En effet, LeBouquin (2005) a conclu que les recombineurs à 4 télescopes
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les plus efficaces sont ceux avec des éléments déphaseurs permettant d’obtenir un codage
matriciel de type ABCD ou des composants multiaxiaux recombinant tout-en-un. La méthode
ABCD, proposée pour la première fois par Shao & Staelin (1980) permet de mesurer la cohérence
entre deux faisceaux en échantillonnant temporellement une frange avec 4 enregistrements en
quadrature. L’extrapolation de cette méthode à la recombinaison d’un plus grand nombre
de télescopes requiert d’introduire une modulation temporelle non redondante qui a pour
conséquence une réduction du rapport signal à bruit.
En optique intégrée, un circuit avec codage matriciel de type ABCD permet d’obtenir
directement (sans modulation temporelle) une mesure de 4 états de phase du flux cohérent, états
théoriquement en quadrature. Ceci permet de s’affranchir de la contrainte de non-redondance.
Ce codage matriciel peut être directement obtenu par l’association de fonctions optiques de base.
La section suivante rapporte la caractérisation de ce type de recombineur en laboratoire, qui
représente l’un des circuits en OI les plus complexes jamais réalisés pour l’astronomie.
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4. Le recombineur matriciel de 4 télescopes
Le composant matriciel recombineur de 4 télescopes est plus complexe que le précédent puisque
les éléments de recombinaison passent de coupleurs à des cellules incluant des déphaseurs. Il
s’agit de cellules qui permettent le codage en ABCD en fournissant 4 sorties théoriquement en
quadrature. Les enjeux des caractérisations sur ces composants sont donc à la fois d’établir leurs
transmissions et leurs performances interférométriques pour évaluer leurs aptitudes à être au
cœur d’un instrument imageur, mais aussi de valider des nouvelles fonctions optiques.
FIG. 26. En haut : schéma du recombineur à 4 télescopes en optique intégrée, permettant une recombinaison par
paire et utilisant des déphaseurs pour produire 4 sorties en quadrature par couple de faisceaux. Au milieu : détails
de la fonction de recombinaison. Pour chaque paire interférométrique, ici (1,2), un bras est théoriquement déphasé
de 90◦, aboutissant à 4 sorties en quadrature. En enregistrant les 4 états de phase (notés ABCD), on peut retrouver
toute l’information pour accéder à la visibilité complexe. En bas : photo d’un prototype. Sa longueur est de 80mm et
sa largeur de 16mm.
§ 1. Principe de la recombinaison
Le composant présente 4 entrées pouvant accueillir les faisceaux provenant de 4 télescopes.
La recombinaison se fait par paire, combinant seulement deux faisceaux à la fois, comme
dans le composant présenté dans la section précédente. Il permet donc 6 combinaisons
interférométriques au total. Après la recombinaison, à chaque couple interférométrique
correspondent 4 sorties, qui ont la spécificité d’être (théoriquement) en quadrature. Au total,
il y a donc 24 sorties (voir Figure 26).
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Pour chaque faisceau injecté, la lumière est guidée à l’intérieur du composant puis est
recombinée. La première partie (le routage de la lumière) se décompose en :
• une propagation à travers les guides d’onde depuis les différentes entrées;
• puis une séparation par un tricoupleur en trois sous-faisceaux qui vont interférer avec
les autres faisceaux;
La cellule de recombinaison que traverse la lumière est constituée :
• d’une jonction Y qui la divise, afin d’obtenir deux sous-ensembles;
• puis, chaque sous-faisceau est combiné avec un autre provenant d’un télescope différent
dans un coupleur. Le long d’une seule branche parmi les 4, un élément déphaseur
modifie la phase du faisceau concerné théoriquement de 90◦.
La figure 26 (milieu) schématise cette fonction de déphasage et recombinaison. Pour
chaque couple, on obtient 4 faisceaux de sortie, deux par deux en opposition de phase, et
avec un déphasage additionnel de 90◦ (théoriquement) entre les couples de sortie. Même
sans modulation temporelle de la différence de marche, l’utilisateur a accès à 4 états de phase
simultanément, notésA, B, C etD. Ces 4 mesures reviennent à échantillonner une frange virtuelle
(voir la figure 26, au milieu à droite). De cette manière, toute l’information sur la cohérence
complexe des champs électriques interférants peut être retrouvée (ie le contraste et la phase) sans
avoir recours à une modulation temporelle.
L’élément responsable du déphasage a été développé par P. Labeye et est basé sur la variation
de l’indice effectif en fonction de la largeur du guide d’onde (ie variation de la vitesse de
phase). Pour obtenir ce déphasage, une différence de chemin optique entre deux guides d’onde
parallèles de même longueur physique a été créée. En élargissant un des deux guides d’onde,
l’indice effectif change et la différence de phase résultante est donnée par :
∆Φ = 2pi(ne f f ,2− ne f f ,1) Lλ (1.25)
où ne f f ,i est l’indice effectif du guide d’onde i et L, la longueur de la partie élargie du guide
modifié. Pour obtenir un déphasage le plus achromatique possible, P. Labeye a compensé la
dépendance en longueur d’onde en concaténant des segments de guides d’onde de largeurs
différentes, séparés par des transitions adiabatiques qui permettent d’éviter les pertes dues aux
discontinuités. La figure 27 donne une vue schématique d’un déphaseur constitué de deux
segments.
FIG. 27. Principe du déphaseur : une variation
du chemin optique est induite par une variation
d’indice effectif entre les morceaux de guide
d’onde, obtenue par un changement de leur
largeur. La concaténation des morceaux de
guide permet de minimiser le chromatisme et
l’utilisation de transitions adiabatiques diminue
toute perte de flux.
Il existe deux moyens d’extraire les observables interférométriques du signal : à partir
d’une modulation temporelle de la différence de marche entre les faisceaux interférants ou en
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FIG. 28. Images du détecteur : en haut, les 24
sorties sont imagées sans dispersion spectrale
et sans séparation des polarisations linéaires;
en bas , elles sont dispersées spectralement
après une séparation des polarisations.
modélisant le signal interférométrique à partir du codage enABCD. Pour la caractérisation de ces
composants en laboratoire, unemodulation temporelle de la différence demarche a été effectuée.
Chaque sortie a ainsi été analysée indépendamment des autres.
§ 2. Résultats des caractérisations
Nous avons complètement caractérisé plusieurs composants de ce type afin de vérifier qu’ils
étaient bien adaptés à des observations astronomiques. Au total, il s’agit de deux puces
comprenant chacune trois composants 4TABCD avec des guides d’onde de largeurs de 6, 6,5
et 7µm, afin de valider la technologie qui ne reproduit pas exactement les simulations. Dans
ce chapitre, je m’attarderai principalement à décrire les performances de deux composants
possédant des guides de 6,5µm de largeur. Tous nos tests en laboratoire ont été effectués dans la
bande H avec différents types de sources, comme une diode superluminescente ou un laser.
§ 2.1. Mesures photométriques
La figure 28 est une image du détecteur. Les 24 sorties sont dispersées spectralement
(verticalement) et les deux polarisations sont séparées avec un prisme de Wollaston.
• Transmissions. Pour ces composants, la transmission définie au § 1 a été mesurée au LETI.
Une transmission totale de 65% dans la bande H, comparativement à la transmission fibre-fibre,
a été mesurée. La diminution de cette transmission par rapport au recombineur 4-télescopes
simple s’explique par la présence supplémentaire de jonctions Y, de jonctions X, et enfin, à
des pertes additionnelles dues à des guides plus courbés. Par ailleurs, l’utilisation des cellules
de déphasage augmentant la taille du composant, la longueur sur laquelle la lumière doit se
propager est plus grande, il y a donc plus de pertes.
• Répartition du flux. Avec les étapes 1 à 5 (voir tableau 4), durant lesquelles nous injectons
alternativement de la lumière dans une seule entrée à la fois, nos objectifs sont de valider
le dessin du recombineur en terme de transmission photométrique, de détecter l’éventuelle
existence de flux parasite se propageant à l’intérieur du composant, d’évaluer la stabilité des
flux transmis ainsi que leurs chromaticités.
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FIG. 29. Exemple de coefficients photométriques normalisés obtenus quand la lumière est injectée dans seulement
une entrée. Les erreurs sont de l’ordre de 10−3 et ne sont pas représentées. Comme il est attendu, seulement 12
des 24 sorties présentent du flux. A partir de ces coefficients, on déduit les répartitions de flux dans les coupleurs et
tricoupleurs (à droite).
TAB. 9. Exemple de coefficients photométriques mesurés lors de l’injection de flux correspondant à la figure 29.
L’erreur statistique est de l’ordre de 0,001. Les sorties sont identifiées sous la forme skml où m, l indiquent les faisceaux
















































Coeff. 0,072 0,093 0,076 0,091 0,063 0,096 0,004 0,004 0,064 0,085 0,062 0,083
La figure 29 et le tableau 9 donnent un exemple des coefficients photométriques normalisés
pour les 24 sorties du composant quand une seule entrée est alimentée. Ces coefficients
photométriques sont définis par le rapport entre le flux mesuré sur un pixel et la somme des
flux sur l’ensemble des sorties du composant. Comme attendu, 12 des 24 pixels sont illuminés.
Nous avons évalué le taux de séparation des différents fonctions optiques comme dans la section
précédente. Pour ces mesures, les erreurs ont été calculées de manière identique au paragraphe
§ 2.1.
Nous avons déterminé, avec ces mesures en bande large, que les tricoupleurs séparent la
lumière selon un rapport d’environ 33%, valeur attendue, alors que les coupleurs ont un effet
asymétrique répartissant la lumière selon la proportion d’environ 55%/45% (voir l’exemple de
la figure 29, à droite). Ce résultat est légèrement différent de nos attentes (50%/50%) mais reste
tout à fait tolérable. Il faut aussi noter que ces calculs reposent à nouveau sur l’hypothèse de
fonctions idéales.
Pour chaque sortie, le coefficient photométrique se trouve être très stable dans le temps. Par
exemple, sur l’échelle d’une demi-journée, on trouve une variation de 0,4% en valeur relative sur
une sortie.
4. LE RECOMBINEUR MATRICIEL DE 4 TÉLESCOPES 55
Par ailleurs, la figure 30 donne l’évolution de deux coefficients photométriques normalisés en
fonction de la longueur d’onde. Dans la plupart des cas, nous ne constatons pas de dépendance
chromatique détectable (≥ 10%) en fonction de la longueur d’onde impliquant une répartition
des flux très peu chromatique (à gauche). Cependant dans certaines sorties la répartition du flux
en fonction de la longueur d’onde peut varier jusqu’à 30% (à droite). Nous n’avons pas pu établir
de correspondance entre ces mesures et les simulations des fonctions individuelles hormis le fait
que la chromaticité maximum prédite est de l’ordre de 30%.
Les écarts des mesures entre les différentes polarisations varient de 0 à 13% entre l’une et
l’autre polarisation, en fonction de la longueur d’onde considérée.






































FIG. 30. Exemples d’évolution de deux coefficients photométriques avec la longueur d’onde, montrant deux cas
extrêmes d’une faible et forte chromaticité. Les barres d’erreurs statistiques, dispersions sur plus d’un millier de
mesures successives, sont plus petites que les symboles.
• Mesure du flux parasite. Sur les pixels où nous ne sommes pas censés détecter du flux,
l’intensité mesurée donne accès à la quantité de flux indésirable. Pour ces composants, nous
avons estimé un flux parasite très inférieur à ce qui est mesuré sur le recombineur 4T simple.
Pour l’exemple de la figure 30, le flux parasite total est inférieur à 0,4% du flux total de sortie.
Ce résultat met en évidence le bénéfice de la nouvelle technologie de gravure pour laquelle les
guides sont indépendants les uns des autres car toute la couche de silice dopée est gravée.
§ 2.2. Mesures interférométriques
• Contrastes instrumentaux. Compte tenu du très haut rapport signal à bruit sur les mesures,
un estimateur simple de visibilité mesurant l’amplitude des franges calibrée du déséquilibre
photométrique entre faisceaux est suffisant pour notre caractérisation. Celui-ci est estimé à
partir des étapes de mesures 2 à 5 (Tab.4) : il n’est donc pas obtenu simultanément aux mesures
interférométriques.
Le but des mesures effectuées lors de l’étape 6 est de déterminer les contrastes et clôtures
de phases instrumentaux ainsi que les déphasages introduits par les éléments déphaseurs, leurs
stabilités respectives dans le temps et leurs chromaticités.
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FIG. 31. A gauche : un interférogramme à haut contraste. A droite : les 4 interférogrammes (tirets, points, points-tirets,
et trait plein) correspondent aux 4 sorties déphasées d’un couple interférométrique. Pour cette paire, les déphasages
sont de l’ordre de 80◦. Ces interférogrammes n’ont pas été calibrés du déséquilibre photométrique.
TAB. 10. Exemples de contrastes instrumentaux mesurés en large bande. Les erreurs statistiques correspondant aux
dispersions sur 15 interférogrammes successifs sont très faibles et valent entre 0,002 et 0,01 selon les sorties. Les
















































Contrastes 0,90 0,94 0,88 0,92 0,88 0,90 0,88 0,93 0,91 0,91 0,92 0,89
En faisant varier la différence de marche lors de l’observation d’une source non résolue, et en
séparant les deux polarisations linéaires, on obtient des interférogrammes à hauts contrastes,
comme celui présenté en figure 31, à gauche. Pour toutes les paires interférométriques, le
contraste instrumental est très élevé, de 85% à 95% en fonction de la sortie considérée. Le
tableau 10 donne des exemples de contrastes instrumentaux mesurés en large bande, avec une
erreur statistique correspondant à la dispersion sur 15 interférogrammes successifs. Les 4 sorties
théoriquement en quadrature ont des contrastes très proches à quelques pourcents près.
La figure 32, à gauche, donne un exemple de l’évolution du contraste avec la longueur
d’onde. La chromaticité est faible : pour cet exemple, la dispersion des contrastes sur les 20
canaux spectraux à travers la bande H est inférieure à 1% pour un contraste de 91%. De manière
générale, cette variation de contraste à travers les 150nm de bande échantillonnée spectralement
peut aller jusqu’à 10%.
Les contrastes en large ou étroite bande sont très stables dans le temps. Avec dispersion
spectrale (ie en bande étroite), on trouve une variation de visibilité largement inférieure au
pourcent sur une heure de mesure. A l’échelle d’une demi journée de mesures en large bande, la
variation de contraste sur chaque sortie est inférieure au pourcent (voir § 3.3).
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FIG. 32. Exemple d’évolution du contraste
instrumental mesuré au niveau d’une sortie en
fonction de la longueur d’onde. Les barres
d’erreurs statistiques sont les dispersions sur
plus d’un millier de mesures successives.
Ceci dit, toutes ces mesures ont été effectuées avec une caméra non linéaire dont le
comportement, non reproductible, n’a pu être calibré. Par conséquent, les déterminations des
visibilités instrumentales sont assorties d’un biais de mesure au maximum de 10%.
• Déphasages. Nous cherchons ici à déterminer le déphasage entre deux sorties
théoriquement en quadrature afin de caractériser les déphaseurs. Ces déphasages sont calculés
en estimant la différence de phase entre les deux sorties concernées, notées (i,j), avec i,j = (A,B)
ou (C,D) (voir la figure 26). Pour cela, on estime la fréquence des franges d’interférence νmax (en




où Fi,j sont les spectres relatifs à chaque sortie i ou j, et ∗ désigne le complexe conjugué.
La figure 31 (droite) présente 4 interférogrammes déphasés qui correspondent à
l’enregistrement des faisceaux des 4 sorties ABCD pour une paire. Le tableau 11 donne des
exemples de mesures de ces déphasages estimés en bande large, sur deux composants. Pour
5 des 6 combinaisons interférométriques, sur une des deux puces testées, les déphasages sont
proches de nos attentes. En effet, pour ces couples, on trouve un déphasage autour de 80◦, valeur
proche de la quadrature. Par contre, la dernière paire interférométrique présente un déphasage
proche de 26◦. Pour la deuxième puce testée, les déphasages sont autour de 80◦pour trois
couples, autour de 65◦pour deux autres, et enfin, autour 33◦pour la dernière paire, correspondant
à la valeur la plus faible dans le premier composant.
TAB. 11. Exemples de déphasages mesurés entre les sorties théoriquement en quadrature pour deux composants.
Les erreurs statistiques correspondent à la dispersion sur 10 mesures successives. Les déphaseurs sont désignés
par les couples de faisceaux m,l qu’ils affectent (notés ml).
Cellule 34 23 24 14 13 12
Déphasage - composant 1 (◦) 78,1±0,3 79,4±0,2 79,7±0,2 25,8±0,5 80,8±0,4 78,9±0,4
Déphasage - composant 2 (◦) 87,8±0,2 77,1±0,1 67,5±0,1 32,7±0,3 87,1±0,3 62,5±0,2
Les valeurs qui diffèrent largement de la quadrature ne correspondent pas à nos prédictions
(à partir des simulations). Pour le couple 14, dont l’écart est le plus grand, nous suspectons une
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inhomogénéité de constitution du substrat de silice à la position du déphaseur sur la puce. En
effet, sur les 6 éléments déphasants de chaque composant, celui-ci est le plus éloigné du centre
du composant et le plus proche du bord de la plaque de silice. Cela pourrait aussi être engendré
par une relaxation des contraintes de la silice après la découpe des puces. Même si ce résultat
n’est pas celui qui était attendu, il n’est pas critique sur le plan de la réduction de données tant
que le déphasage est largement différent de 0 ou 180◦.
Lorsque nous avons calculé les déphasages entre sorties en fonction de la longueur d’onde
dans le but d’évaluer la chromaticité des déphaseurs, nous avons observé des sauts de phases
pouvant aller jusqu’à 2◦. Cet effet se reproduisait sur plusieurs interférogrammes successifs. En
fait, la détermination du maximum fréquentiel et donc des phases s’avérait délicate parce que
la détermination numérique du maximum des pics franges dans l’espace de Fourier est à un
élément d’échantillonage près. Cette incertitude peut engendrer des biais sur les estimations
des phases pouvant aller jusqu’à 2◦. Nous avons donc voulu améliorer cette détermination
numérique et avons procédé en suivant les étapes ci-dessous :
• filtrage de la densité spectrale de puissance au niveau des pics franges dans l’espace
fréquentiel;
• interpolation dumaximum de la densité spectrale de puissance avec la fonction de Brent
pour trouver sa position précisément. Cette interpolation est à convergence quadratique






pi j( n−1n )
sin(npi( ννech − in ))
sin(pi( ννech − in ))
(2.27)
où n est le nombre de points du spectre F, νech la fréquence d’échantillonnage.
• calcul de l’arctangente du produit conjugué des spectres à cette fréquence, comme dans
l’équation 2.26;
• déroulement des phases obtenues.
Une autre manière d’estimer les phases est de faire le calcul au niveau des phaseurs dans le
plan complexe, en moyennant les parties réelles et imaginaires pour chaque élément à travers
le pic de fréquences dans le plan de Fourier. Ces calculs donnent les mêmes résultats que la
méthode précédente.
La figure 33 donne un exemple de l’évolution d’un déphasage en fonction de la longueur
d’onde. En général, ces déphasages sont peu chromatiques avec une variation de l’ordre de
2◦sur 20 canaux spectraux. Pour cet exemple, ∆Φ = 65◦±2◦.
Les déphasages sont aussi relativement stables dans le temps. En effet, sur une échelle de
temps de la demi-journée, on trouve par exemple 79,8◦±0,3◦(voir § 3.3).
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FIG. 33. Exemple de déphasages mesurés en-
tre deux sorties théoriquement en quadrature
en fonction de la longueur d’onde.
• Clôtures de phase. Les clôtures de phases sont estimées en prenant la phase du bispectre





où F est la transformée de Fourier des interférogrammes issus des recombinaisons entre les
faisceaux provenant des télescopes 1,2,3. Ce produit est effectué en forçant la relation de clôture,
c’est à dire en s’assurant que ν12 + ν23 − ν13 = 0. Pour les sorties ABCD d’un triangle constitué
de trois télescopes, nous avons systématiquement mesuré des clôtures de phases non nulles.
Le tableau 12 donne les valeurs de clôtures de phase mesurées. Ces valeurs non nulles
peuvent avoir plusieurs origines : d’une part, une contribution intrinsèque des fonctions d’OI du
composant à la phase montrant une non égalité parfaite des chemins optiques; d’autre part, les
instants de lecture des pixels du détecteur étant différents pour les trois systèmes de franges
à partir desquels les clôtures de phase vont être calculées, ceux-ci subissent un déphasage
additionnel dû au balayage de la différence de marche; enfin, un biais dû à la dispersion
chromatique qui n’a pas le même effet sur les trois systèmes de franges peut influencer les
mesures de clôtures de phase. Le fait que la clôture de phase instrumentale soit non nulle n’est
pas important en soi parce que les mesures seront calibrées sur le ciel avec l’observation d’une
source non résolue.
Par ailleurs, on note une différence de 180◦±1◦entre les clôtures de phase mesurées au
niveau des sorties de coupleurs. De la même manière, nous retrouvons la somme attendue
des déphasages entre sorties théoriquement en quadrature pour les trois triangles 12, 23 et 13
(∆Φ12 + ∆Φ23 − ∆Φ13) comme différences dans les clôtures de phase de ces sorties.
TAB. 12. Mesures de clôtures de phase pour le triangle de télescopes 123 pour les 4 sorties déphasées, sur la 2ème
puce testée. Les erreurs statistiques correspondent aux dispersions sur 50 interférogrammes successifs. Les clôtures
de phase sont calculées pour le triangle 123 sur les 4 sorties déphasées qui sont notées k, indiquant la sortie.
Sortie 1 2 3 4
CP (◦) - 123 -141,3±0,3 39,9±0,3 -89,4±0,2 91,5±0,2
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FIG. 34. Image du détecteur lorsque l’on
injecte un laser dans seulement la troisième
entrée du composant : on observe un
désalignement par rapport à l’horizontalité.
L’axe vertical est celui de la dispersion
spectrale.
§ 3. Etudes complémentaires
§ 3.1. Etalonnage spectrale du détecteur
La fonction d’étalement de point spectrale n’est pas bien échantillonnée car le détecteur pour
lequel le spectrographe a été conçu n’était pas disponible au moment de la caractérisation des
composants. Il en résulte que l’image des sorties du composant est inclinée dans le plan de
la caméra. La figure 34 présente une image du détecteur obtenue lors de l’injection d’un laser
(à longueur d’onde précisement connue) dans la troisième entrée du composant uniquement.
On observe un désalignement par rapport à la ligne horizontale théoriquement censée indiquer
la même longueur d’onde. Par conséquent, s’il existe une erreur dans la détermination de
la longueur d’onde lors des mesures, la connaissance de la longueur d’onde effective sera
erronée, et par conséquent les fréquences spatiales échantillonnées (plan uv) seront mal connues.
Par ailleurs, les calculs des déphasages entre les sorties - à une longueur d’onde précise -
seront erronés s’ils sont évalués en considérant un alignement parfait des sorties sur une ligne
horizontale de pixels de la caméra puisque les longueurs d’onde des deux pixels considérés
seront différentes. Il convient donc de corriger cela, et de connaître précisément les positions
correspondant à chaque longueur d’onde sur le détecteur. Pour cela, nous avons utilisé un
laser de longueur d’onde centrale λ0 = 1, 523µm, qui sert de référence de calibration. Une
interpolation à partir de la loi du réseau a ensuite permis de définir les emplacements de chaque
élément spectral sur la caméra, pixel par pixel.
§ 3.2. Non linéarité des platines de translation.
Lors des calculs de déphasages avec des données dispersées spectralement, des sauts de phase
étaient observés (voir § 2.2) et, à ce moment, nous avons voulu vérifier quel pouvait être
l’impact sur l’estimation des phases de la non-linéarité des platines de translation qui modulent
la différence de marche. En effet, nous avions remarqué lors des mesures d’interférogrammes
des écarts à la forme sinusoïdale attendue imputés aux platines de translation. Nous avons donc
simulé le fonctionnement des platines en décrivant la différence demarche par une somme d’une
fonction linéaire parfaite x et d’un bruit Z (somme d’un élément sinusoïdal et d’un bruit aléatoire
xa) donné par l’équation 3.29.








Les paramètres A, B et C proviennent de l’étude de Jocou (2007) (A=0,001mm, B=0,4mm
et C=10). Nous avons effectué des tests avec des signaux monochromatiques puis
polychromatiques en faisant varier les paramètres A, B et C. En simulant des interférogrammes
semblables à ceux obtenus en laboratoire, le biais maximum potentiellement engendré par les
platines est de 0,35◦avec une dispersion spectrale, et de 0,80◦sans dispersion. Nous avons donc
déduit que l’instabilité des platines ne peut pas être la seule source à l’origine des sauts de phase
observées.
§ 3.3. Effets de la polarisation
• Disparités dans le comportement individuel. Lors desmesures effectuées tout au long de la
caractérisation des composants 4TABCD , les deux polarisations linéaires ont été séparées par un
prisme de Wollaston, et traitées de manière individuelle et indépendante. Nous avons noté une
différence de contraste instrumental de 8% à 13% entre les mesures sur les deux polarisations.
De même, la différence entre les mesures de déphasages entre les sorties théoriquement en
quadrature peut aller jusqu’à 10◦entre les deux polarisations. Ces résultats pointent vers un
comportement différent des deux états à l’intérieur des fibres et du composant, ce qui n’est pas
étonnant compte tenu de la grande biréfringence des fibres utilisées et des guides du composant.
Par ailleurs, nous observons que les contrastes instrumentaux correspondant à l’une des
polarisations sont systématiquement inférieurs à ceux mesurés pour l’autre polarisation hormis
pour les sorties centrales, sorties correspondant à la recombinaison des faisceaux introduits aux
extrêmités du composant (recombinaison 14). Il s’agit des sorties après la cellule de déphasage
qui n’est pas conforme à nos prédictions (25,8◦±0,5◦; voir § 2.2). De la même manière, les
mesures de déphasages entre les sorties théoriquement en quadrature sont plus proches de la
valeur attendue (90◦) pour une des deux polarisations que pour l’autre. Cet effet est observé
sur toutes les sorties du composant hormis celles correspondant à la cellule de déphasage non
conforme. Le comportement de cette cellule de recombinaison est donc différent des autres
déphaseurs, comme cela avait été noté lors des mesures des valeurs de déphasages. Il s’agit
de la cellule la plus proche du bord de composant, et de la plaque de silice, et des possibilités
d’inhomogénéité de la silice ou de relachement des contraintes lors de la découpe des puces ont
été évoquées.
• Nécessité de séparer les polarisations. Dans le cadre de l’étude de phase A de VSI, il
était important de reposer la question de cette nécessité de séparation des polarisations et de
la manière la plus efficace de mettre cela en œuvre. Le but de cette étude additionnelle était
donc de comparer les valeurs et stabilités des contrastes et déphasages avec ou sans séparation
des polarisations en laboratoire. Pour cela, nous avons effectué des mesures avec une séparation
des polarisations antérieure au passage de la lumière dans les fibres (des polariseurs sont placés
avant les télescopes de la figure 19), avec une séparation des polarisations après le recombineur
en OI, et enfin sans aucune séparation - chaque série d’expériences durant une demi-journée. Les
mesures ont été effectuées en bande large, pour un seul couple interférométrique uniquement
parce que le LAOG ne possédait que deux polariseurs. Les résultats sont résumés dans les
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TAB. 13. Exemple de visibilités obtenues pour différents types de séparation des polarisations : avant la
recombinaison (entrée), après la recombinaison (sortie) ou sans aucune séparation. Ces valeurs sont données
pour les 4 sorties a, b, c, d déphasées issues d’une recombinaison.
Pixel a b c d
V±σV - entrée 0,840±0,006 0,840±0,005 0,810±0,005 0,820±0,006
V±σV - sortie 0,800±0,002 0,790±0,002 0,780±0,002 0,770±0,002





TAB. 14. Déphasages obtenus pour différents
types de séparation des polarisations. L’erreur
statistique provient de la dispersion sur 1/2
journée de mesures.















































FIG. 35. Contrastes obtenus pour les trois
étapes de séparation des polarisations. Les
quatre symboles correspondent aux quatre
sorties du couple de faisceaux qui interfèrent.
tableaux 13 et 14. La figure 35 donne l’évolution des visibilités mesurées pour les 4 sorties dans
les différentes configurations.
Les contrastes obtenus lors des mesures sans séparation des polarisations sont moins bons
(10-15% inférieurs) que ceux obtenus avec séparation. Ce résultat était attendu puisque les deux
polarisations, se propageant dans un milieu biréfringent, vont créer des systèmes d’interférences
décalés. La dispersion minimum des mesures de contrastes a lieu lorsque les polarisations sont
séparées en sortie, mais les mesures de dispersion restent faibles dans tous les cas. De même, la
dispersionminimum des mesures de déphasages a lieu pour une séparation des polarisations en
entrée, mais à nouveau, elle est faible dans tous les cas. Nous ne distinguons donc pas d’effets
significatifs sur la stabilité des mesures. Ceci dit, les conditions d’expériences sont excellentes :
le banc est capoté, les mesures sont effectuées avec peu de perturbations extérieures (pas de
changement de température, pas d’agitation due à de nombreuses personnes autour etc). Dans
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des conditions d’observation plus difficiles, les variations seront certainement plus significatives
et on s’attend à une plus grande instabilité de la fonction de transfert instrumentale (et donc
des contrastes et phases instrumentales) sans séparation des polarisations, surtout dans le cas
d’un instrument fibré (influence des éléments extérieurs). Afin d’éviter ces effets, la séparation
des polarisations est recommandée avant ou après la recombinaison des faisceaux pour un
instrument imageur.
Par ailleurs, les mesures ont été effectuées dans des conditions difficiles avec un détecteur
non-linéaire. La conséquence immédiate est que les valeurs des visibilités dans l’absolu, ne
sont pas crédibles. Ceci dit, la variation relative de contraste entre l’état sans séparation de
polarisations et l’état pour lequel elles sont séparées est valable. De nouvelles mesures avec une
caméra plus performante sont en cours.
§ 4. Algorithme de réduction de données matricielles
FIG. 36. Notations utilisées pour la description de l’algorithme : (m,l) désignent les entrées alors que k indique le pixel
de sortie considéré pour le couple (ml).
Ce composant peut être principalement utilisé de deux manières différentes. La première
consiste à moduler temporellement la différence de chemin optique et à estimer les observables
interférométriques avec une méthode calculant le spectre de puissance des interférogrammes
(Coudé Du Foresto et al. 1997), mais cette méthode n’exploite pas le potentiel de ce recombineur.
La seconde consiste à se servir du codage intrinsèque du composant. Si la stabilité de
l’instrument est avérée, et si un suiveur de franges est disponible, permettant de maintenir
une égalité des chemins optiques, des pauses longues peuvent être enregistrées permettant un
meilleur rapport signal à bruit sur les observables. Avec ce composant, le codage du signal
interférométrique est naturellement obtenu par les sorties déphasées entre elles (voir la section 4).
A partir des mesures d’intensités sur le détecteur, il est donc possible de remonter aux visibilités
et phases en établissant la relation matricielle qui lie ces observables aux mesures de manière
similaire à l’estimateur utilisé pour l’instrument AMBER du VLTI.
Pour cela, je présente dans cette section les grandes lignes de l’algorithme de réduction
de données adapté à ce composant matriciel. Les équations décrites ci-dessous sont valables
pour chaque longueur d’onde, en faisant l’hypothèse que les ondes sont monochromatiques. La
longueur de cohérence temporelle limitée n’est donc pas prise en compte.
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FIG. 37. Schéma de la réduction de données optimisée pour le recombineur matriciel.
§ 4.1. Principe de l’algorithme
La figure 36 rappelle les notations utilisées dans ce paragraphe : m et l sont les indices des voies
d’entrée du recombineur (avec l > m); k est l’indice de la sortie a, b, c ou d pour chaque paire
interférométriqueml. La figure 37 schématise la procédure de réduction de données explicitée ci-
dessous. On appelle ikml l’intensité mesurée sur le détecteur lors d’observations sur le ciel et q
k
ml,
cette intensité soustraite des flux continus. Nota bene : cette dernière quantité est appelée µkml ou
mkml quand il s’agit de mesures effectuées avec une source interne ou sur un objet astrophysique
respectivement.




























Dans l’équation 4.30 :
• Pkml et Pklm sont les signaux photométriques des entrées m et l qui contribuent au signal
détecté à la sortie k de la paire ml;
• Nm est le nombre de photons du faisceau m;
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• tkml est la transmission totale de la sortie k du coupleml depuis l’objet jusqu’au détecteur;
tkml est différent de t
k
lm;
• Vobjml et φ
obj
ml sont la visibilité et la phase de l’objet observé sur la base de télescopes
correspondant au couple ml;
• V inst,kml est le contraste instrumental de la voie ml;
• Φmod est la phase due à la différence de marche entre les faisceaux. Dans la suite, nous
la considérons comme référence nulle.
• Φkml = φkml − φklm est la phase instrumentale différentielle entre les deux faisceaux
interférant;
• φpml est le terme différentiel de phase atmosphérique résiduelle due au terme de piston
atmosphérique.
L’idée principale de l’algorithme repose sur le fait qu’à la sortie d’un guide d’onde la forme
du faisceau est complètement déterministe et qu’il est donc possible de modéliser de manière
réaliste le signal. Le principe est basé sur la séparation des composantes instrumentales, qui
peuvent être connues et calibrées, et astrophysiques, que l’on cherche à mesurer, dans l’équation
interférométrique 4.30. Les hypothèses de cemodèle de réduction de données sont les suivantes :
• Il n’y a pas de diaphotie;
• Les contrastes instrumentaux sont les mêmes pour les deux sorties en opposition de
phase de chaque coupleur.
En soustrayant les termes continus de cette intensité mesurée, on peut extraire la partie
cohérente de l’équation 4.30 et l’écrire comme un système d’équations linéaires avec comme
inconnues les parties réelles et imaginaires du flux complexe cohérent, que nous nommerons
Rml et Iml respectivement. En effet :
qkml = i
k















En développant le cosinus en somme d’un produit de cosinus et de sinus, on obtient :
qkml = Rmlc
k
ml − Imldkml (4.33)
qui est un système d’équations linéaires aux inconnues Rml et Iml. ckml et d
k
ml caractérisent
le comportement instrumental, et sont appelés ’ondes porteuses’ car ce sont ces fonctions qui


































Rml et Iml s’expriment selon :




































En résolvant le système d’équations linéaires 4.33, on a alors accès au flux complexe cohérent
et par là même, aux observables interférométriques (visibilités, clôtures de phase). Les quantités
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TAB. 15. Procédure de calibration du composant d’OI, incluant des mesures photométriques et interférométriques.
Etape Obt.1 Obt.2 Obt.3 Obt.4 Mesure
1 X X X X Fond
2 O X X X P1
3 X O X X P2
4 X X O X P3
5 X X X O P4
6 O O O O I
7 O O O O I(γ0)
Obt. = obturateur; O = ouvert; X = fermé; Pi = mesure photométrique lors
de l’injection de flux dans la voie i uniquement; I = mesure interférométrique
recombinant l’ensemble des faisceaux d’entrée. γ0 est le déphasage entre les
mesures 6 et 7.
instrumentales ckml et d
k
ml qui sont reliées aux termes instrumentaux de transmissions, phases et
contrastes, sont a priori fixes et doivent être calibrées au préalable (voir § 4.2).
§ 4.2. Procédure de calibration
La procédure de calibration instrumentale doit être effectuée avec une source interne. Pour cela,
il faut suivre la séquence décrite dans le tableau 15. Les étapes 6 et 7 sont des mesures obtenues
lorsque les 4 faisceaux sont injectés simultanément dans le composant (des interférences sont
effectuées par paire). Elles permettent de déterminer les quantités interférométriques ckml et d
k
ml
pour chaque paire ml. Ces deux étapes consistent en deux mesures effectuées sur le même
pixel, à deux états de phase différents (ie différences de marche différentes) : on appelle γ0 le
déphasage additionnel de l’étape 7 par rapport à la mesure effectuée à l’étape 6 (pour laquelle
nous considérons Φmod=0). La condition nécessaire au fonctionnement de l’algorithme est que le
déphasage entre ces mesures, γ0, soit différent de 0 ou pi, pour éviter toute redondance entre ces
deux étapes, et qu’il soit fixe.
Pour chaque pixel k correspondant au couple ml, le signal interférométrique enregistré lors


















Par convention, on considère cettemesure comme le zéro de la modulation, soit Phimod=0. On
considère aussi que pour la source interne φobjml = 0. V
c
ml est la visibilité de la source interne pour
la base ml, qui peut être déterminée antérieurement par une mesure classique avec modulation
temporelle de la différence de marche, ou par un ajustement de l’amplitude des mesures µkml.
Ncm le nombre de photons de la source interne dans le faisceau m. D’après l’équation 4.36, µ
k
ml
est donc proportionnel à cos(Φkml) et par conséquent à la quantité c
k
ml que nous cherchons à
déterminer.
L’étape 7 donne accès à une intensité µkml(γ0), déphasée de γ0 par rapport à µ
k
ml. De la même
manière, la quantité µkml(γ0) est proportionnelle à cos(Φ
k
ml + γ0) :













ml + γ0) (4.37)
avec Nc,γ0m le nombre de photons dans le faisceau m lors de l’étape 7. En développant le




On peut alors exprimer les ckml et d
k








































équation valable pour k ∈ [1, 4].
Ces deux mesures internes nous permettent d’obtenir ckml et d
k
ml , quantités qui caractérisent
complètement le comportement instrumental pour chaque couple ml et pour chaque pixel de
sortie k correspondant à ce couple. Avec la source interne, une modulation temporelle de la
différence de marche permet d’obtenir un grand nombre de mesures successives indépendantes
de ckml et d
k
ml . Le déphasage γ0 peut alors être ajusté et déterminé avec précision. Le tableau 16
résume les dépendances de ces quantités.
TAB. 16. Mesures à connaître pour calculer ckml et dkml









§ 4.3. Estimation des observables interférométriques
Une fois les quantités instrumentales déterminées, il s’agit d’observer une source scientifique
et de déterminer sa visibilité complexe à partir du flux enregistré sur les pixels du détecteur.
L’intensité soustraite des flux continus issus de chaque télescope individuellement est notée mkml
dans le cas de l’observation de sources scientifiques et peut s’écrire :
mkml = Rmlc
k
ml − Imldkml (4.39)
avec k = [1, 2, 3, 4] dans l’ordre des sorties du composant pour le couple ml. Pour chaque
couple, il y a donc 4 équations pour 2 inconnues. Il suffit alors d’inverser le système pour trouver
Rml et Iml.
Par ailleurs, il est aussi possible de soustraire les deux sorties de chaque coupleur afin
d’amplifier le terme cohérent et d’accumuler le signal au niveau des sorties qui sont redondantes
entre elles (ie au niveau des sorties des coupleurs, supposés dans ce cas parfaits). Les mesures
au niveau des sorties de chaque coupleur sont proportionnelles l’une à l’autre, et on peut écrire :












valable pour k = [1, 3].
En soustrayant les mesures correspondant aux deux sorties en opposition de phase, on
obtient :










ml − Imldkml] (4.41)
On a dans ce cas, au final, deux équations à deux inconnues (Rml et Iml) pour chaque couple
interférométrique ml qu’il faut inverser.
Une fois Rml et Iml obtenus, on a alors accès au flux complexe cohérent Cml, moyenné sur le
temps d’intégration t :
< |Cml|2 >t=< R2ml >t + < I2ml >t (4.42)















lk − φokm = tan−1 < CmlClkC∗mk >t (4.44)
§ 4.4. Photométrie instantanée
Les équations précédentes utilisent des intensités auxquelles les flux continus des différents
faisceaux ont été soustraits. Dans cette section, la méthode utilisée pour retrouver ces flux à
partir des mesures interférométriques est explicitée.
• Obtention des transmissions relatives vkml . Les termes tkml sont les transmissions réelles
auxquelles nous n’avons pas accès directement, puisque nous mesurons les termes Pkml = Nmt
k
ml
sur chaque pixel lors des mesures photométriques (étapes de 1 à 5 du tableau 15). Nous


























• Inversion de la matrice des κ. Le recombineur de type ABCD ne possède pas de voies
photométriques spécifiques dédiées à la calibration des variations de flux : il convient donc de
calculer la photométrie à partir des mesures interférométriques. En effet, grâce au principe de
recombinaison par paire, l’instrument n’a pas besoin de sorties photométriques. Au contraire,
les coupleurs permettent d’obtenir les mesures de flux cohérents de chaque faisceau de manière
instantanée, en même temps que les mesures servant à estimer les visibilités et clôtures de phase
sont effectuées. Cela permet d’augmenter grandement la sensibilité puisque tous les photons
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sont utilisés pour les interférences (aux pertes près). En faisant l’hypothèse que les coupleurs ont
des comportements parfaits et donc que leurs sorties sont en opposition de phase, en combinant
linéairement les signaux, on peut supprimer les parties cohérentes et simplement conserver les






































Comme nous n’avons pas accès aux transmissions, nous utilisons les transmissions relatives.
Afin d’augmenter le rapport signal à bruit, nous prenons une combinaison linéaire des intensités
des 4 sorties ABCD pour chaque paire interférométrique, et pour chaque couple ml, on obtient























































































où vkml est la transmission normalisée de la sortie déphasée k issue du couple













tklj). Au total, il s’agit donc de résoudre un système de 6 équations à 4 inconnues.
Une fois la matrice, que l’on nomme habituellement matrice des kappa (Coudé Du Foresto et al.








ml permet de retrouver la contribution de
















L’inversion de ce système permet de suivre les changements de photométrie de manière
simultanée aux mesures des flux cohérents. La figure 38 illustre la qualité de cette méthode :
le signal photométrique reconstitué à partir des interférogrammes (à gauche) et à partir d’un
signal photométrique (à droite) est représenté en gras. Cette méthode est donc satisfaisante
malgré l’hypothèse forte de coupleurs parfaits.
• Comparaison entre mesure et reconstitution de la photométrie. En prenant les moyennes
des niveaux des flux obtenus en reconstituant la photométrie à partir des interférogrammes
d’une part et en mesurant de manière indépendante les flux sur chaque pixel 10 minutes avant
les mesures d’interférogrammes d’autre part (Figure 39), on obtient une erreur maximale de 30%
sur l’estimation de la photométrie qui peut aboutir à un biais additionel de 10% au maximum,
sur l’estimation du contraste.
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FIG. 38. En trait épais sont représentées les photométries retrouvées à partir de mesures interférométriques (étape
6 du tableau 15), à gauche, et à partir de mesures de flux (étapes 2 à 5 du tableau 15), à droite.











FIG. 39. Exemple de photométrie reconstituée
à partir des interférogrammes (courbe du
bas) et d’une mesure de flux effectuée
indépendamment 10 minutes avant (courbe du
haut).
§ 4.5. Validation sur des mesures en laboratoire
Afin de tester une partie de l’algorithme, j’ai utilisé de nouvelles mesures en laboratoire
effectuées dès disponibilité d’une caméra présentant de meilleures performances. Le but de
ces expériences est de déterminer les contrastes instrumentaux à partir des mesures de flux sur
chaque pixel. Ce paragraphe présente les résultats préliminaires de cette étude effectuée sur des
interférogrammes dispersés.
• Obtention des ckml et dkml en laboratoire. La première étape consiste à calculer les ondes
porteuses, caractéristiques de l’instrument.
Les étapes sont les suivantes :
• reconstitution de la photométrie à partir des mesures interférométriques;
• détermination précise de la différence de marche entre les deux mesures µkml et µkml(γ0)
(et par conséquent de γ0);
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TAB. 17. Pour le couple de faisceaux (3,4), déphasages entre mesures µkml et µkml(γ0) pour les exemples 1 et 2.
Couple γ0 (Ex1) γ0 (Ex2)
34 87,50◦ 76,57◦
TAB. 18. Pour les 4 pixels de sortie du couple de faisceaux (3,4), à une longueur d’onde fixée, comparaison des
contrastes instrumentaux obtenus avec l’estimateur de type matriciel et avec un estimateur basé sur l’amplitude
des interférogrammes modulés temporellement. Les erreurs correspondent à la dispersion des mesures sur trois
interférogrammes dispersés successifs.
Pixel Matriciel (Ex1) Matriciel (Ex2) Amplitude
1 0,95±0,03 0,95±0,02 0,983±0,006
2 0,99±0,03 0,979±0,007 0,999±0,004
3 0,95±0,03 0,979±0,004 0,981±0,006
4 0,95±0,03 0,974±0,004 0,997±0,003
• calculs des termes ckml, dkml puis du contraste instrumental qui est proportionnel à leur
somme quadratique.
Afin de déterminer précisément le déphasage γ0 entre les deux mesures µkml et µ
k
ml(γ0), j’ai
effectué un ajustement glissant sur les interférogrammes modulés temporellement, point par
point, d’une sinusoide avec comme paramètres libres : la longueur d’onde, l’amplitude et la
phase. Cette méthode doit théoriquement permettre de connaître le déphasage entre tous les
points de l’interférogramme. Une fois cet ajustement effectué, je considère deux points demesure
à un déphasage connu précisément. A partir de ces mesures, j’estime ckml et d
k
ml, qui permettent
d’obtenir le contraste instrumental V inst,kml , proportionnel à la somme quadratique de ces termes.
Ci-dessous, je détaille les résultats obtenus dans deux exemples spécifiques (notés Ex1, Ex2) pour
lesquels les valeurs de déphasages γ0 sont différentes. Celles-ci sont données dans le tableau 17
(uniquement pour le couple de faisceaux (3,4) à titre d’exemple).
Pour ces valeurs de γ0, un exemple de calculs avec l’algorithme matriciel ainsi qu’avec un
estimateur simple à partir de l’amplitude des franges d’interférence est donné dans le tableau
18. Les erreurs sont les valeurs de dispersion sur trois interférogrammes successifs.
A partir de ces mesures, on peut tout d’abord noter un haut niveau de contraste instrumental
supérieur à celui estimé avec la caméra non-linéaire et sans le calcul de la photométrie
instantanée. Par ailleurs, nous notons une différence entre les estimations par les différentes
méthodes de calcul : les estimations avec la méthode qui utilise un modèle matriciel est
systématiquement inférieure à celles obtenues avec l’estimateur simple jusqu’à 4% de contraste.
Par ailleurs, alors qu’un déphasage différent entre les mesures µkml et µ
k
ml(γ0) (dans les deux
exemples Ex1 et Ex2) ne devrait pas avoir d’impact sur les valeurs et stabilités des contrastes
instrumentaux (tant qu’il est différent de 0◦ou 180◦), on peut voir que ces deux quantités varient
entre les deux exemples. Même si la variation est dans les barres d’erreur les plus grandes (3%),
ce résultat montre qu’il faut connaître avec précision γ0, ce qui n’est pas possible ici. En effet,
les platines de translation sont non-linéaires et non reproductibles, il est donc impossible de
connaître le déphasage entre deux points de mesure de manière aussi précise que nécessaire. La
figure 40, à gauche, donne un exemple d’ajustement d’un interférogramme par une sinusoide
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FIG. 40. A gauche : ajustement d’un interférogramme par la sinusoïde (en pointillés) servant à déterminer γ0. A
droite : évolution de la longueur d’onde comme paramètre ajusté point par point.
avec comme paramètres la longueur d’onde, l’amplitude et la phase, pour le couple (34) :
on peut y voir les écarts dus aux platines. A droite est représentée la longueur d’onde de
l’ajustement point par point pour ce même couple présentant une déviation claire de la valeur
connue. En pratique, il convient d’estimer les valeurs ckml et d
k
ml pour l’ensemble des points des
interférogrammes obtenus par modulation temporelle avec une valeur de γ0 fixée, estimée par
l’ajustement. De plus, les dispersions peuvent en partie s’expliquer par le fait que dans cette
première version de tests, l’ajustement point par point est effectué sur un seul interférogramme
de la série de trois, avec l’hypothèse que les mesures sont exactement reproductibles et que
ce même écart en différence de marche pour les deux mesures considérées correspond au
même déphasage pour les deux mêmes mesures dans les interférogrammes suivants, hypothèse
inexacte.
• Obtention de Rml et Iml. Une fois les ondes porteuses calculées, il s’agit de retrouver Rml
et Iml pour ces observations en laboratoire, à partir d’un autre ensemble de données, comme
si elles étaient des mesures obtenues sur un objet scientifique. Dans ce cas, puisqu’il s’agit du
même type de données dans le cas de la calibration interne (pour déterminer ckml et d
k
ml) et dans le
cas de l’observation ’scientifique’ (pour déterminer Rml et Iml), les visibilités obtenues, calibrées
des effets instrumentaux devraient être proches de l’unité. Par manque de temps, l’algorithme
n’a pu être que partiellement validé mais d’autres tests sont en cours.
§ 5. Discussion
§ 5.1. Les performances
Le tableau 20 récapitule les résultats obtenus lors de la caractérisation des recombineurs de type
matriciel et le tableau 19 relie l’impact de chaque quantité sur la performance d’un instrument
imageur. La transmission est inférieure à celle du composant 4T simple mais les performances
interférométriques sont meilleures : le contraste est proche de 100% et le flux parasite compte
pourmoins de 4% du flux total. Comme pour le recombineur simple, les quantités mesurées sont
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TAB. 19. Impacts des caractéristiques instrumentales sur les performances de l’instrument
Quantité Impact
Transmission Sensibilité
Contraste instrumental Rapport signal à bruit
Répartition des flux Contraste
Stabilité des observables Dynamique
Chromaticité des fonctions d’OI Biais dans l’estimation des visibilités et clôtures de phase
Diaphotie Biais dans l’estimation des visibilités
Biais dans l’estimation de la photométrie instantanée
Rapport signal à bruit
Dispersion chromatique Contraste
très stables dans le temps. Pour les recombineurs matriciels, nous avons effectué des mesures
additionnelles correspondant à l’étude des déphasages, des clôtures de phase, et du chromatisme
des observables puisque nous avions la possibilité de disperser spectralement les données.
TAB. 20. Résumé des résultats de caractérisation du recombineur 4TABCD (exemples de mesures).
Valeur (X) σX,t σX,λ <∆X>polar
Transmission 65% / / /
Contrastes 85-99% ≤ 1% 1-10% 8-13%
Diaphotie ≤ 4% / / /
Déphasages 79,7±0,2◦// 25,8±0,5◦ ≤1◦ ≤2◦ 1-10◦
Clôtures de phase 6= 0◦ ≤1◦ / /
Ci-dessous je discute les valeurs obtenues pour les différentes observables. De manière
générale, la stabilité des mesures affecte la dynamique atteignable par l’instrument : un
instrument imageur a besoin de mesures répétables avec une très bonne précision sur les
visibilités et les clôtures de phase.
• Transmission. La transmission globale détermine la sensibilité de l’instrument et donc la
magnitude limite qui peut être atteinte. Les comportements photométriques des recombineurs
matriciels sont satisfaisants : la transmission reste élevée (65%) malgré leur complexité et leur
grande longueur. Les pertes mesurées par P. Labeye pour ces composants sont faibles, de l’ordre
de 0,02-0,04dB/cm.
La répartition de flux à l’intérieur du composant doit être la plus équilibrée possible puisque
les termes de visibilités calculés à partir du flux cohérent sont ensuite divisés par un facteur
quantifiant le déséquilibre entre les voies - facteur d’autant plus grand que ce déséquilibre est
grand. Pour ces recombineurs, les répartitions des flux sont proches de nos attentes pour les
coupleurs et tricoupleurs, n’engendrant pas de chute de contraste instrumental supérieure à 1%.
La chromaticité des flux transmis introduit un biais dans l’estimation des observables
interférométriques sur des sources scientifiques. En effet, afin de calibrer les observations
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des effets instrumentaux, la fonction de transfert de la chaîne instrumentale est déterminée
par l’observation d’un calibrateur, source non résolue, qui est vu comme un point source par
l’interféromètre. De manière générale, les observateurs essaient de trouver un calibrateur d’un
type spectral très proche de la source scientifique afin deminimiser les effets dûs au chromatisme
des fonctions optiques. Ceci dit, il est rare de trouver un calibrateur qui possède toutes les
spécificités requises (proximité spatiale, type spectral similaire, non résolu) et dans ce cas, la
longueur d’onde perçue par le système ne sera pas la même pour la source ou le calibrateur et
par conséquent, la calibration ne sera pas bonne. Cet effet est d’autant plus fort que la bande
spectrale des observations est large. La solution préconisée est de disperser spectralement afin
de réduire ce biais.
• Contrastes instrumentaux. Les valeurs des contrastes instrumentaux ont un impact direct
sur le rapport signal à bruit atteignable puisque celui-ci lui est proportionnel. Pour ces
composants, les visibilités instrumentales sont élevées allant de 85% à 99% (en fonction de la
sortie considérée, de la puce et du décteur utilisés ainsi que de la méthode de réduction de
données). Nos mesures sont ceci dit entachées d’un biais dû à l’utilisation de détecteurs dont
les comportements ne sont pas complètement linéaires. De manière générale, il est recommandé
de calculer les contributions des flux venant de chaque télescope de manière instantanée afin
d’éviter un biais additionnel.
Le flux parasite se propageant dans le composant a demanière générale un effet négatif. Non
seulement il y a une perte de photons cohérents qui a un impact sur le rapport signal à bruit de la
mesure, mais cette diaphotie ajoute un biais dans l’estimation des visibilités. Ce biais intervient à
la fois lors de l’estimation de la photométrie instantanée et lors du calcul de la cohérence. Dans le
premier cas, il résulte d’une mauvaise détermination de la matrice des kappa. Dans le second cas,
des franges d’interférences correspondant à d’autres couples de faisceaux sont formées au niveau
d’une recombinaison donnée où l’on s’attend à un seul système de franges. Certains domaines
de recherche nécessitent des mesures à très grande précision et sans aucun biais : par exemple,
Absil et al. (2006) étudient l’excès infrarouge des disques de débris et cherchent à détecter un écart
à l’unité des visibilités de l’ordre de 1 à 2%. Un biais de quelques pourcents fausse les mesures
et par conséquent l’analyse. Contrairement au recombineur simple, les composants matriciels
présentent peu de diaphotie. Cette amélioration est en partie due à l’utilisation de la nouvelle
technologie de gravure.
A nouveau, le biais dû au chromatisme du contraste instrumental (de 1-10%) peut être réduit
en dispersant spectralement.
Par ailleurs, il est nécessaire de comprendre l’origine des écarts de mesures entre les deux
polarisations linéaires (jusqu’à 13%) et de corriger cet effet si le choix pour l’instrument imageur
est de ne pas séparer les polarisations. Ceci dit, une telle décision a pour conséquences une chute
globale du contraste instrumental ainsi qu’une plus grande instabilité.
• Déphasages. Les valeurs des déphasages entre les sorties sont spécialement importantes
pour la réduction de données avec un algorithme matriciel. Il faut s’assurer qu’il est
suffisamment différent de 180◦(ou 0◦) afin de pouvoir considérer un nombre suffisant
d’observables indépendantes de manière non ambigue. Le chromatisme des déphasages induit
un biais dans l’estimation des observables et dans la calibration.
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• Les clôtures de phase. Les clôtures de phase mesurées ne sont pas nulles. D’une part,
il y a une contribution non nulle aux termes de phase des fonctions optiques à l’intérieur du
composant d’OI et d’autre part, une contribution peut être introduite par un léger décalage de
la différence de marche entre deux instants de lecture du détecteur. Le fait que ces valeurs
soient non nulles n’est pas important en soi puisque cela est calibrable par l’observation d’un
calibrateur, mais c’est la stabilité et le chromatisme de ces mesures qui importent pour éviter des
erreurs systématiques.
§ 5.2. Sur l’utilisation optimale du recombineur matriciel
• Modes d’utilisation. Le schéma optique du composant permet son utilisation, lors
d’observations, de trois manières différentes qui résultent en un codage des franges différents.
En fonction de la disponibilité et de la performance d’un suiveur de franges et de la
magnitude de la source observée, on se placera soit dans le mode de cophasage (où la différence
de marche nulle sera maintenue à λ/20 près - phase tracking en anglais), soit dans le mode de
cohérençage (où la différence de chemins optiques entre faisceaux est assurée à quelques λ près
- group delay tracking) ou enfin, dans un mode de modulation temporelle de la différence de
marche.
Mode ’pauses longues’ : dans un régime riche en photon, avec une source brillante, le
suiveur de frange cophasera les franges à une fraction de la longueur d’onde et permettra
une intégration cohérente longue de flux sur chaque pixel. Dans ce cas, il suffit d’enregistrer
continuellement les flux sur les 4 pixels de sortie correspondant à un couple interférométrique.
Cela permet d’augmenter sensiblement le rapport signal à bruit par rapport à une méthode où
l’on module temporellement la différence de marche.
Mode ’pauses courtes’ : dans un régime pauvre en photon, avec un objet astrophysique à
faible flux, la précision du suiveur de frange sera de l’ordre de quelques fois la longueur d’onde
et une intégration continue du flux sur les pixels serait incohérente.
Mode à codage temporel : enfin, il est toujours possible de faire varier la différence
de marche optique pour coder temporellement les franges, en obtenant alors un véritable
interférogramme pour chaque sortie. C’est ce mode qui est utilisé pour effectuer des mesures
de caractérisation en laboratoire et pour déterminer les visibilités de la source interne. Ce mode
est moins efficace que ceux exposés ci-dessus.
• L’algorithme de réduction de données. L’algorithme de réduction de données matriciel
est basé sur un modèle idéal du comportement du recombineur. Les hypothèses d’absence
de diaphotie et des coupleurs sans pertes sont fortes et non vérifiées. Par ailleurs, comme il
a été expliqué en § 4.2, l’algorithme n’a pu être totalement validé et il reste un certain nombre
de questions : quel est le déphasage minimum acceptable entre les sorties théoriquement en
quadrature à partir duquel l’efficacité de l’algorithme est affectée? Quel est le biais induit par
le flux parasite sur les observables interférométriques? Quelle est l’efficacité comparée d’un
algorithme utilisant le codage enABCD avec une combinaison linéaire des sorties en quadrature?
Un calcul de variance des estimateurs reste par ailleurs à établir.
§ 5.3. Conclusion et perspectives
Cette étude a permis de valider un des schémas les plus complexes réalisés en OI, notamment
la cellule de déphasage permettant d’obtenir 4 états de phase simultanément pour chaque paire
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de recombinaison. Pour les premiers prototypes de ce recombineur, les performances établies
sont proches de nos attentes. Dans le cadre de l’étude des instruments de seconde génération du
VLTI, des améliorations sur les prochains composants et des études complémentaires comme le
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1. Problématique de nos observations avec AMBER/VLTI
AMBER est un instrument recombineur de trois faisceaux du VLTI dans l’infrarouge proche. Sa
particularité unique est d’associer à la haute résolution angulaire une haute résolution spectrale
dans les bandes H et K. Avec les lignes de base du VLTI, la résolution angulaire peut atteindre
∼1 milliseconde d’angle, ie 0,1 unité astronomique (UA) aux distances des régions de formation
stellaire. AMBER permet donc de sonder les zones les plus proches des environnements dans
lesquels les étoiles jeunes évoluent, en contraignant à la fois la géométrie et les processus
physiques fondamentaux en jeu. Ce qui nous intéresse plus particulièrement est d’utiliser
ces mesures spectro-interférométriques pour comprendre l’origine des raies d’émission des
étoiles de Herbig. Plus spécifiquement, notre objectif est de résoudre spatialement les régions
d’émission de la raie Brγ, à l’échelle sub-UA. En effet, cette raie est émise dans les régions
internes et chaudes, et peut éventuellement être reliée à l’accrétion ou à l’existence d’un vent
(dont la présence dans les étoiles de Herbig a été mise en évidence par les profiles PCygni
de raies d’émission (Finkenzeller & Mundt 1984)). Compte tenu des différences de structure
des environnements circumstellaires entre les Herbig Ae et les Herbig Be, mises en évidence
par des observations interférométriques (Monnier & Millan-Gabet 2002) et spectroscopiques
(Garcia Lopez et al. 2006), on s’attend à ce que les mécanismes physiques responsables de
l’émission Brγ soient de natures différentes. Le but de notre étude est par conséquent d’étudier
ces environnements sur des étoiles de propriétés stellaires différentes. Les chapitre 6 et 7
présentent nos étude d’une étoile de Herbig Be (MWC297) et d’une étoile de Herbig Ae (AB Aur)
respectivement.
Concrètement, AMBER mesure des visibilités et des clôtures de phase dispersées
spectralement, et donne donc accès aux tailles caractéristiques et à la géométrie de l’émission
à chaque longueur d’onde échantillonnée. Ces observations permettent alors de déterminer la
géométrie relative du gaz émettant dans la raie Brγ par rapport aux poussières émettant dans la
zone continue du spectre.
Dans ce chapitre, je présente brièvement le principe de l’instrument AMBER, ainsi que les
grandes lignes théoriques de la réduction de données. Enfin, je présente les étapes de réduction
effectuées en pratique avec des exemples sur AB Aur.
2. L’instrument AMBER
AMBER peut combiner jusqu’à trois faisceaux provenant des télescopes unitaires (UT) ou
auxiliaires (AT) du VLTI. La figure 41 donne le principe de fonctionnement d’AMBER. La
recombinaison est monomode : les faisceaux sont injectés dans une fibre optique monomode
avant d’etre combinés. Grâce à ce filtrage spatial, les fluctuations de phase sont transformées
en fluctuations d’intensité qui sont ensuite calibrées. Après cela, les faisceaux sont compressés
selon une dimension et sont ensuite recombinés selon la technique multiaxiale. Une partie des
flux provenant de chaque télescope est prélevée et permet de corriger les interférogrammes des
variations photométriques. L’ensemble est ensuite dispersé et l’interférogramme résultant de
la recombinaison est enregistré en 2 dimensions (pixels et longueurs d’onde) sur le détecteur
infrarouge. Trois modes sont possibles : une dispersion à basse, moyenne et haute résolution
avec R∼35, 1500, 12000 respectivement.
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FIG. 41. Schéma de principe de la recombinaison dans AMBER : après filtrage spatial, les faisceaux sont compressés,
puis recombinés selon une méthode multiaxiale et dispersés spectralement. D’après Tatulli (2004), Millour (2006).
La figure 42 donne une image typique du détecteur, après recombinaison de trois faisceaux.
La dimension spectrale est verticale. Chaque image du détecteur peut se décomposer en cinq
parties, de gauche à droite :
• la première colonne ne reçoit aucune lumière et permet d’estimer le courant d’obscurité
(appelé dark). C’est la réponse du détecteur à un éclairement nul;
• les deux colonnes suivantes, ainsi que la dernière sont les mesures de photométries
prélevées depuis chaque télescope;
• la quatrième colonne correspond à la recombinaison des faisceaux et présente les franges
d’interférence.
Le codage des fréquences des interférogrammes par la disposition des faisceaux entraîne
un recouvrement partiel des pics associés aux interférogrammes dans la densité spectrale de
puissance. Par conséquent, une méthode de réduction de données dans le plan de Fourier
(Coudé Du Foresto et al. 1997) n’est pas possible. La procédure de réduction de données dont
nous rappelons les principes généraux dans la section suivante repose sur une analyse des
interférogrammes dans le plan image.
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FIG. 42. Image du détecteur de AMBER : les
interférogrammes et mesures photométriques
sont dispersés spectralement selon la direction
verticale.
3. La réduction des données AMBER
Les principes généraux du traitement de données AMBER sont décrits en détail dans Tatulli
(2004), et sont similaires à la procédure proposée pour le recombineur matriciel en OI (voir
chapitre 4). Je rappelle brièvement les principaux éléments de la réduction de données AMBER.
§ 1. Modélisation du signal interférométrique
La réduction des données est basée sur le principe d’une modélisation du signal
interférométrique dans le plan du détecteur. La démarche consiste à établir la relation entre
les mesures effectuées sur chaque pixel ik à la visibilité complexe que l’on cherche à déterminer.
Le signal à la sortie de l’instrument AMBER provenant d’une recombinaison multiaxiale de
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• k et i sont les numéros respectifs du canal spectral et du télescope concerné;
• N est le nombre de photons provenant de la source observée;
• ti est la transmission de l’instrument pour la voie i;
• aik décrit la distribution d’intensité (ie la figure de diffraction de la pupille de sortie
pondérée par le mode fondamental de la fibre);
• φijak est la phase instrumentale due aux aberrations de phase entre les voies i et j;
• Vij, Φij sont le module et la phase de la visibilité complexe mesurée selon la base [ij];
• Vinstij est le contraste instrumental selon la base [ij].
• φpij est le piston différentiel dû à l’atmosphère;
• f ij est la fréquence spatiale de codage des franges d’interférence pour la base [ij].
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• αk est l’angle d’incidence du faisceau sur chaque pixel k depuis la pupille de sortie
jusqu’au détecteur.
Cette équation donne la valeur théorique (ie sans bruit) de l’intensité mesurée sur chaque
pixel. En introduisant le terme fractionnel vik, les mesures simultanées de flux au niveau des
voies photométriques (notées Pi) permettent d’estimer la contribution de chaque faisceau dans




Notons mk le signal interférométrique corrigé des composantes continues :
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Le principe de l’algorithme est de séparer la contribution instrumentale du signal
astrophysique. Pour cela, en développant le terme en cosinus de l’équation 1.51, on obtient
un système d’équations :
mk = c
ij
k Rij − d
ij
k Iij (1.52)
où cijk et d
k
ij sont appelées ’ondes porteuses’ du signal interférométrique, et Rij et Iij sont les
parties réelles et imaginaires de la visibilité complexe Cij. Cette équation est valide pour tous les
pixels k et lignes de bases [ij].
Les termes cijk et d
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k sont de nature purement instrumentale et peuvent être calibrés en
utilisant une source interne. Ces grandeurs connues, le système d’équations 1.52 est un système
d’équations linéaires à Ntel(Ntel − 1) inconnues Rij et Iij. La résolution du système permet






























où σmk est le bruit sur la mesure mk. On appelle ’P2VM’ (Pixel to Visibility Matrix), l’inverse
de la matrice constituée des équations linéaires 1.52 puisqu’elle permet d’obtenir les visibilités
complexes à partir des mesures enregistrées sur les pixels.
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§ 2. Estimation des observables interférométriques
AMBER étant un instrument recombineur à 3 télescopes, il fournit à la fois des visibilités
(absolues et relatives), des clôtures de phases (absolues et différentielles) ainsi que des phases
différentielles pour chaque canal spectral.
• Les visibilités. Elles sont estimées de manière quadratique, et s’expriment à partir du flux
cohérent selon :
V2ij =
< R2ij + I
2
ij − biais >




L’estimation quadratique introduit un biais estimé théoriquement qu’il faut corriger. Les
erreurs sur les mesures interférométriques peuvent être obtenues d’une manière statistique ou
théorique.
• Les clôtures de phase. La clôture de phase (CP) est obtenue en prenant la phase du bispectre







avec B123 =< C12C23C∗13 >, où Cij est la visibilité complexe.
• Les phases différentielles. De lamêmemanière, la phase différentielle entre deux longueurs











• Estimation du piston atmosphérique. Le piston atmosphérique a pour effet d’orienter les
franges sur le détecteur et d’entrainer une atténuation des visibilités en déplaçant le paquet de





où δ est la différence de marche atmosphérique. Ce terme de piston peut être estimé en
ajustant la pente moyenne de la phase différentielle.
L’atténuation causée par le piston sur les visibilités est donnée par :
ρK = |sinc(pi δPLc )| (2.61)
pour une source à spectre rectangulaire, avec Lc est la longueur de cohérence, d’autant plus
grande que la bande spectrale considérée est courte. Par conséquent, dans lesmodes demoyenne
et haute résolution spectrale, l’atténuation est négligeable.
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TAB. 21. Séquence de fichiers de calibrations avec une source interne, pour des observations à trois télescopes.
Mesure Obturateur 1 Obturateur 2 Obturateur 3 Déphasage Objet de la calibration
1 Ouvert Fermé Fermé Non v1k
2 Fermé Ouvert Fermé Non v2k
3 Fermé Fermé Ouvert Non v3k
4 Ouvert Ouvert Fermé Non c12k
5 Ouvert Ouvert Fermé Oui; Voies [1,2] d12k
6 Ouvert Fermé Ouvert Non c13k
7 Ouvert Fermé Ouvert Oui; Voies [1,3] d13k
8 Fermé Ouvert Ouvert Non c23k
9 Fermé Ouvert Ouvert Oui; Voies [2,3] d23k
§ 3. La calibration des ondes porteuses
La détermination de ces observables requiert la calibration, avec une source interne, des termes




k . La séquence des mesures de calibration,
pour des observations à trois télescopes, est résumée dans le tableau 21, avec en dernière colonne,
l’observable déterminée par la mesure.
Afin de connaître la fraction de flux provenant de chaque télescope et contribuant au
signal interférométrique (vik), des mesures sont effectuées en injectant un seul faisceau dans
l’instrument, alternativement (mesures 1 à 3 dans le tableau 21).
D’après l’équation 1.53, lesmesures interférométriques dues à la recombinaison des faisceaux
de la source interne donnent directement accès à cijk . En effet, pour ces mesures avec une source
interne, Φij et φ
p
ij sont nuls. Les étapes 4, 6, et 8 du tableau 21 correspondent à ces mesures pour
chacune des bases.
La détermination des termes dijk , déphasés de pi/2 par rapport aux c
ij
k , exige des mesures
additionnelles indépendantes de celles qui ont permis de déterminer les termes cijk . Pour cela,
un déphasage, γ0, différent de pi, est introduit. Les mesures interférométriques dues à la
recombinaison des faisceaux de la source interne, déphasées de γ0 par rapport aux mesures des
cijk , permet de calculer les d
ij
k . En pratique, ce déphasage est créé en utilisant les piézoélectriques
situés devant chaque entrée de fibre (ie pour chaque voie issue d’un télescope) en réglant la
différence demarche différentielle. Une fois les ondes porteuses connues, il est possible d’évaluer
le contraste instrumental selon la base [ij] :








4. La réduction de données en pratique
§ 1. Etapes générales
Les observations avec AMBER consistent en une série de mesures que l’on enregistre
successivement. Outre les mesures interférométriques sur la source, un étalon de référence
(calibrateur) est observé pour déterminer la fonction de transfert de l’instrument. Ce calibrateur
est choisi pour être proche angulairement de l’étoile et de brillance et type spectral similaires.
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De plus, une mesure du courant d’obscurité (dark, en anglais) est effectuée ainsi qu’une mesure
du fond du ciel (sky, en anglais). Enfin, des fichiers additionnels sont fournis avec les mesures,
correspondant aux étapes de calibration instrumentale servant à déterminer les ondes porteuses
et calibrer le fonctionnement du détecteur. Chaque fichier de mesure contient 250 images.
Les étapes générales à suivre lors de la réduction de données sont les suivantes :
• la cosmétique des données, procédure habituelle lors de l’obtention de données sur un
capteur CCD. Elle consiste à soustraire une carte de courant d’obscurité aux données, à
la réalisation d’une carte de mauvais pixels (où les valeurs des pixels défectueux sont
substituées par une intensité nulle), à corriger les données du gain du détecteur. De
plus, lors de cette étape, un terme de correction d’éclairement uniforme du détecteur
sera calculé par lequel les intensités des pixels seront divisées;
• un recalage spectral de l’ensemble des mesures obtenues sur le détecteur (voir § 3);
• le traitement des données selon l’algorithme présenté dans la section précédente, avec
le logiciel amdlib. En particulier, il s’agit d’étudier la possibilité de sélectionner les
données selon leurs rapports signal à bruit. Cette étape aboutit à l’obtention de
visibilités et clôtures de phase pour la source scientifique et son calibrateur;
• et enfin, la calibration des observables par les mesures effectuées sur le calibrateur.
Récemment, l’étude des données AMBER a montré la présence de franges d’interférence
parasites dues à l’électronique du détecteur infrarouge pouvant fausser les estimations des
observables. La correction de ces franges doit être effectuée avant l’étape de cosmétique.
NB: La réduction des données a été effectuée avec le logiciel de réduction amdlib, en
développement lors du travail sur MWC297 (version 0.106), et dans un état finalisé mais encore
sous test lors du travail sur AB Aur (version 2.0).
§ 2. La correction des franges parasites du détecteur
Ces franges parasites sont les conséquences des interférences électromagnétiques sur le
détecteur. Elles peuvent être stables ou variables dans le temps, à la fois en phase et en
amplitude, voire être non-périodiques. La réduction de données étant basée sur la modélisation
de l’interférogramme dans le plan du détecteur, il est important de corriger ces franges parasites.
En effet, l’obtention du flux complexe cohérent correspondant à une minimisation d’un χ2 avec
l’équation interférométrique comme modèle, si l’ajustement se fait sur des interférogrammes
perturbés par des fréquences parasites, l’estimation du flux cohérent obtenu sera erronée.
A forts flux et rapports signal à bruit, les franges de détecteur sont noyées dans le bruit et
n’ont pas un impact majeur sur la forme des franges. Nos observations sont à faibles flux et
rapports signal à bruit, il est donc nécessaire de corriger les données.
Le logiciel utilisé AMDC (AMBER Data Correction) a été développé par G. LiCausi. La
méthode utilisée consiste à :
• calculer une carte de densité spectrale pour tous les fichiers de courants d’obscurité (qui
caractérise le comportement intrinsèque du détecteur sans illumination);
• identifier les pics dans le plan fréquentiel qui correspondent aux artéfacts et faire un
masque binaire à partir de ces positions;
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FIG. 43. A gauche, une densité spectrale d’un fichier
de courant d’obscurité obtenu sur AB Aur : les pics
de fréquence parasites sont nombreux. A partir de
leurs positions, un masque binaire est produit (au
milieu). A droite, la densité spectrale corrigée ne
présente plus de pics parasites.
• calculer une densité spectrale pour chaque image et remplacer les régions masquées
par une estimation réaliste de la puissance des franges obtenue. Celle-ci est calculée
en prenant la moyenne de la densité spectrale de puissance le long d’une colonne du
détecteur dans l’espace fréquentiel;
• reconstruire par la suite les images corrigées par une transformée de Fourier inverse;
• réécrire les fichiers de données AMBER.
Ces étapes doivent être appliquées à tous les fichiers d’observation, y compris ceux servant
à la calibration instrumentale, à partir des fichiers de courant d’obscurité correspondants.
La figure 43, à gauche, présente la densité spectrale d’un fichier de courant d’obscurité non
corrigé, obtenue lors des mesures sur AB Aur : on y voit très nettement la présence de pics de
fréquence mettant en évidence la présence de franges parasites. Au milieu, le masque binaire
correspondant est présenté. Une fois corrigée, la densité spectrale ne présente plus de pics
parasites (à droite).
§ 3. Calibration spectrale
Lors des premières observations avec AMBER, il a été remarqué qu’un décalage de quelques
pixels verticaux existait entre les voies imagées sur le détecteur. Ce décalage est dû à un
alignement imparfait des miroirs orientant les différents faisceaux sur le détecteur. La figure 44
montre une image du détecteur obtenue lors de mesures à 2 télescopes sur MWC297, avant
recalage spectral. Les deux colonnes de gauche correspondent aux voies photométriques alors
que la colonne de droite correspond à la voie interférométrique. Nous considérons pour cet
exemple un fichier ne présentant pas de franges d’interférence. La raie en émission permet de
visualiser le décalage vertical de quelques pixels entre les différentes voies.
Ainsi, les voies des images enregistrées nécessitent d’être recalées les unes par rapport aux
autres afin de faire correspondre à chaque longueur d’onde une seule ligne horizontale de
détecteur pour l’ensemble des voies photométriques et interférométriques. Pour cela, on utilise
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FIG. 44. Image du détecteur obtenue lors
d’observations à 2 télescopes sur MWC297,
avant recalage spectral. Les deux colonnes
de gauche sont des colonnes de photométrie
alors que la troisième colonne correspond à
la voie interférométrique. Dans cet exemple,
nous avons choisi un fichier ne présentant pas
de franges d’interférence. La raie en émission
montre clairement le décalage spectral de
quelques pixels en longueur d’onde entre les
différentes voies.
soit une raie intense en émission, soit une série de lames à faces parallèles insérées dans le
faisceau si la source observée ne présente pas de raies d’émission. Lors de cette dernière mesure,
on crée un spectre artificiel qui permet ensuite de recaler les voies les unes par rapport aux autres.
Enfin, un recalage absolu en longueur d’onde est effectué en utilisant des spectres de référence
obtenus sur une source interne au laboratoire ou une raie en émission ou absorption de longueur
d’onde bien connue.
§ 4. Critères de présence et sélection de franges
Les sources qui nous intéressent ont des magnitudes proches de la magnitude limite de
AMBER [K 4,9] ce qui résulte en un faible rapport signal à bruit. De plus, les observations
traitées pendant la thèse (MWC297 [K=3,0], AB Aur [K=4,2], HR5999 [K=4,4], MWC158 [K=4,1],
HD45677 [K=4,7]) ont été obtenues sur les UT, sans suiveur de franges, dans des conditions
atmosphériques parfois mauvaises. Il est donc nécessaire de s’assurer de la présence d’un signal
interférométrique.
MWC297: 3.0 - reduit / publie. MWC158: 4.1 - reduit, mais il n’y avait pas de franges. AB
Aur: 4.2 - reduit, franges presentes mais RSB faible. HR5999: 4.4 - reduit, mais le detecteur avait
un comportement horrible a cette epoque: les franges parasites n’etaient pas a des frequences
fixes, et n’etaient par consequent pas calibrables. HD45677: 4.7 - reduit, mais pas de franges.
§ 4.1. Présence des franges d’interférence
Le critère de présence de franges est le rapport signal à bruit de la mesure. Ce terme doit
contenir plusieurs informations : tout d’abord, la quantité de flux présent dans les deux voies
des télescopes (si le flux est trop faible, les franges seront au niveau du bruit). Mais il doit aussi
tenir compte du niveau de contraste : en effet, si la source est très résolue, le contraste résultant
est très petit, et les franges difficilement détectables.
Puisque le flux cohérent tient compte de ces deux éléments, il est naturel d’écrire le critère de









































FIG. 45. Densité spectrale d’énergie inté-
grée sur l’ensemble des images d’un fichier
d’observation d’AB Aur (en haut), et de son cal-
ibrateur (en bas). Les abscisses correspon-
dent aux fréquences spatiales. Le décalage
apparent des pics entre les deux sources est
dû à un piston atmosphérique différent entre
les observations.
Ce critère est à utiliser avec prudence parce que les erreurs sur le flux cohérent, σI et σR, sont
estimées de manière théorique lorsque le calcul se fait une image unique, ce qui peut amener à
sous-estimer le rapport signal à bruit.
Un moyen visuel de confirmer la présence de franges dans les données, quand elles
ne sont pas visibles à l’œil nu, est de regarder la transformée de Fourier des images du
détecteur et d’identifier la présence des pics franges correspondants aux fréquences spatiales
des observations. La figure 45 donne la densité spectrale d’énergie integrée sur l’ensemble des
images d’un fichier d’observation de AB Aur (en haut). La figure du bas correspond à celle de
son calibrateur (en bas). Les figures sont centrées sur le pic dû aux contributions photométriques
de chaque télescope (continu) et l’abscisse donne accès aux fréquences spatiales des franges
d’interférence. Les figures étant symétriques par rapport au continu, on peut voir la présence
de franges selon une seule fréquence spatiale pour AB Aur (ie correspondant à une seule base)
alors que dans le cas du calibrateur, trois systèmes de franges sont présents à des fréquences
différentes.
§ 4.2. Qualité des données et sélection
Afin d’améliorer la qualité de la réduction, il est possible de sélectionner certaines images
correspondant aux meilleurs rapports signal à bruit pour calculer les visibilités finales.
Pour quantifier la qualité des données obtenues, il est intéressant de regarder la distribution
des valeurs des rapports signal à bruit pour les trois bases. Chaque valeur est calculée avec des
erreurs sur le flux cohérent estimées théoriquement et pour chaque image individuellement. La
figure 46 donne la répartition du rapport signal à bruit calculé sur les 250 images de chaque
fichier (de haut en bas), pour AB Aur. La répartition des rapports signal à bruit est globalement
gaussienne, et l’histogramme rouge présente une moyenne clairement supérieure aux autres.
Cela correspond à la base UT3-UT4, seule base pour laquelle suffisamment de flux est présent et
pour laquelle un pic de fréquence est détecté dans la densité spectrale de puissance. Bien que le
rapport signal à bruit, tel qu’il est défini dans l’équation 4.63, image par image, soit entre 0,5 et
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FIG. 46. Répartition du rapport signal à bruit
dans les 250 images de chaque exposition (de
haut en bas) pour AB Aur.
1 pour cette base, du flux cohérent est présent. Nous utilisons alors un critère comparatif entre
les mesures sans franges correspondant aux autres bases (histogrammes bleu et noir) et celles-ci.
Nous obtenons alors un rapport signal à bruit de ∼1,7 pour l’ensemble des mesures obtenues
sur la base UT3-UT4.
Sélectionner les meilleures images impose un calcul de biais dû à l’estimation quadratique
des visibilités et des erreurs sur le flux cohérent image par image donc nécessairement de
manière théorique et non statistique. Une fois la sélection effectuée, la visibilité finale est obtenue
en moyennant les parties réelles et complexes du flux cohérent ainsi que le biais, sur les images
sélectionnées. Cette méthode est valable dans le cas de forts rapports signal à bruit pour lesquels
les visibilités calculées image par image convergent vers la valeur la plus probable à mesure
que le rapport signal à bruit augmente. Elle n’est par contre pas valable pour nos observations
de qualité médiocre où la dispersion sur la visibilité moyenne est d’autant plus grande que la
sélection d’images est sévère. Nous avons fait le choix de ne pas effectuer de sélection d’images
lors de la réduction de nos données et de conserver l’aspect statistique.
Les observations de MWC297 ont été réalisées dans de meilleures conditions résultant en un
rapport signal à bruit double. Au contraire, celles faites sur HR5999, MWC158 et HD45677 ont
été réalisées dans de trèsmauvaises conditions atmosphériques et n’ont pas permis demettre des
franges en évidence. Par ailleurs, le cas des observations de HR5999 était critique : les fréquences
des franges parasites du détecteur étaient variables rendant ces dernières non calibrables.
Dans les deux chapitres qui suivent, je présente les courbes de visibilités dispersées
spectralement obtenues sur MWC297 et AB Aur ainsi que leurs analyses.
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Parce qu’elles évoluent très rapidement vers la séquence principale, tout en étant encore
enfouies dans les nuages moléculaires dont elles sont issues, les étoiles jeunes massives
(M≥10M⊙) sont difficiles à observer. MWC297 en est une exception, étant relativement brillante
dans l’infrarouge proche, c’est une des étoiles de Herbig Be les plus étudiées. Le nombre
important de mesures publiées dans la littérature permet d’envisager obtenir une image globale
de son environnement et en fait une source idéale pour AMBER/VLTI. Les observations
présentées dans ce chapitre sont les premières effectuées par AMBER sur une étoile jeune.
1. MWC297: une Herbig Be
En comparant les raies d’éléments lourds en absorption dans les spectres de l’objet avec celles
présentes dans les spectres d’étoiles B, Drew et al. (1997) ont établi que MWC297 est une étoile
de type spectral B1,5V, associée à une région HII, présentant une grande extinction (Av∼8).
Ils estiment de plus une distance de 250±50pc. La largeur des raies a permis d’établir qu’il
s’agit d’un rotateur rapide (vsini∼350±50km/s). L’étoile est par ailleurs active en X. Ses
caractéristiques principales sont résumées dans le tableau 22.
TAB. 22. Propriétés principales de MWC297
L (L⊙) Teff (K) R∗ (R⊙) M∗ (M⊙) Av vsini (km/s)
5 103 23700 6,1 10 8 350
FIG. 47. Image obtenue en bande H avec l’optique adaptative du télescope William Herschel, à La Palma (Vink et al.
2005b). Le masque utilisé pour bloquer la lumière de l’étoile fait 1” de diamètre. La présence du compagnon est
indiquée par la flèche.
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§ 1. Emission dans le continu
MWC297 possède dans l’infrarouge et en radio des signatures claires de matière circumstellaire
environnante. En effet, l’étoile présente un excès infrarouge (H-K=1,34; J-H=1,74) interprété par
Hillenbrand et al. (1992) comme de l’émission due à un disque d’accrétion. Des mesures radio à
5GHz présentent une structure allongée de 120 UA, confortant cette hypothèse (Drew et al. 1997).
Par ailleurs, Vink et al. (2005b) ont obtenu une image en bande H avec l’optique adaptative
NAOMI sur le télescope William Herschel, détectant la présence d’un compagnon situé à 3,4
secondes d’angle (soit 850 UA), peut-être à l’origine de l’émission en X (voir Figure 47).
Millan-Gabet et al. (2001) ont présenté les premières mesures interférométriques en bande
large de cette étoile auxquelles ont été ajustés divers modèles géométriques notamment
représentant l’émission d’un disque. Ces mesures caractérisent l’émission des poussières situées
dans les UA les plus proches que l’on qualifie de continu. Le modèle d’une distribution uniforme
en forme d’anneau (représentant l’émission d’un bord interne de disque situé à la distance de
sublimation des poussières, gonflé par l’irradiation directe de l’étoile (Dullemond et al. 2001))
échoue à reproduire les tailles caractéristiques mesurées. En effet, MWC297, tout comme les
autres étoiles de Herbig Be de grande luminosité, ne reproduit pas la relation attendue entre
la taille caractéristique mesurée et la luminosité stellaire si seule la température de sublimation
des poussières gouverne les propriétés des régions internes. Le rayon du bord interne calculé
est beaucoup plus petit que ce qui est attendu, nécessitant une température de sublimation trop
importante.
La géométrie de l’environnement proche de MWC297 reste donc une question ouverte
à laquelle nous tentons d’apporter des éléments avec de nouvelles observations spectro-
interférométriques.
§ 2. Emission du gaz
MWC297 présente un spectre très riche, comportant des centaines de raies atomiques en
émission, et très variable. En effet, les spectres mesurés par l’instrument ISO (Benedettini et al.
(2001)) présentent un fort continu ainsi que des raies de recombinaison de l’hydrogène dans les
séries de Brackett, Pfund et Humphreys.
• Un vent. Le spectre riche deMWC297 révèle la présence d’un vent. Les raies de l’hydrogène
sont extrèmement fortes, l’émission dans la raie Hα étant 120 fois plus élevée que le continu.
Par ailleurs, l’ensemble des raies d’émission Paβ, Brγ, Brα, Pfγ et Pfβ a été modélisé par
Nisini et al. (1995) en utilisant un modèle de vent complètement ionisé, à symétrie sphérique
et la corrélation entre le flux radio à 3,6cm (Skinner et al. 1993) et les flux de ces raies.
• De l’accrétion. Demanière générale, les estimations des taux d’accrétion sont difficiles pour
les étoiles de Herbig parce qu’il est délicat de séparer l’excès UV dû à l’accrétion du continu
photosphérique chaud. On ne sait pas si les modèles habituellement appliqués aux étoiles T
Tauri et qui sont utilisés pour les étoiles de Herbig, plus lumineuses, sont applicables (Muzerolle
et al. 2004). Aucune estimation claire du taux d’accrétion n’a donc été effectuée pour MWC297.
Si celle-ci accrète, on ne connait pas la nature de l’accrétion. La présence de champ magnétique a
été indirectement mis en évidence par des explosions dans les rayons X (Hamaguchi et al. 2000)
mais son origine est inconnue.
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TAB. 23. Résumés des observations
Date Base # Fichiers # Images/Fichier Seeing moyen Temps d’intégration (ms)
31/05/04 UT2-UT3 18 100 0,6” 107 & 31
2. Observations
Afin de modéliser l’environnement de MWC297, les mesures disponibles dans la littérature
ont été rassemblées : les mesures photométriques (dans le but de constituer une distribution
spectrale d’énergie), un spectre autour de la raie en émission Brγ et des mesures
interférométriques en bande large. Nous tenterons de reproduire dans notre analyse l’ensemble
de ces données.
• Les mesures photométriques. Les flux dans les bandes U, B, V, R, I proviennent de Bergner
et al. (1988), ceux des bandes JHKLMN de Berrilli et al. (1992) alors que les données en bande
Q sont obtenues de Simon (1974). Dans le régime des longueurs d’onde submillimétriques,
millimétriques et centimétriques (de 0,35 à 1,3mm puis 6cm), les mesures de l’émission des
poussières ont été obtenues par Mannings (1994) et Drew et al. (1997). Enfin, les spectres
infrarouges ISO obtenus dans les modes de courte et grande longueurs d’onde ont aussi été
ajoutés.
• Les spectres. Les voies photométriques d’AMBER permettent d’avoir accès au spectre de
l’étoile et du calibrateur avec une résolution spectrale de 1500 autour de la raie Brγ.
Par ailleurs, un spectre à une plus haute résolution spectrale (8900) a été obtenu avec
l’instrument ISAAC au VLT. Ces observations ont eu lieu le 13 Juillet 2004, lors de conditions
de seeing moyennes (1,5”). Pour ces mesures, ISAAC a été utilisé dans le mode de résolution
spectrale intermédiaire à courte longueur d’onde avec une fente de 0.3” de large. Ces données
ont subi une cosmétique préliminaire, ont été calibrées en longueur d’onde puis corrigées de
l’absorption tellurique (Garcia Lopez et al. (2006)).
De plus, nous avons aussi récupéré les raies Hα et Hβ obtenues par Drew et al. (1997) au
Télescope William Herschel, à La Palma, avec une résolution de 5000 pour la modélisation de
l’émission du gaz.
• Lesmesures interférométriques en bande large. Afin de contraindre aumieux la géométrie
de l’environnement de MWC297, l’ensemble des observations interférométriques en bande large
(H et K) a été rassemblé. Il s’agit d’observations effectuées sur IOTA (bandeH;Millan-Gabet et al.
(2001)) et sur PTI (bande K; Eisner et al. (2004)). La source étant très résolue par l’interféromètre
PTI, ces derniers auteurs ont pu obtenir uniquement des limites supérieures.
• Les observations spectro-interférométriques. MWC297 a été observée pendant le premier
commissionning d’AMBER le 31 mai 2004, sur une seule base UT2-UT3 (de longueur 47m). La
bande spectrale des observations est [1980,2230] nm, et les mesures ont été effectuées avec deux
temps d’intégration (107ms and 31ms). Le calibrateur, HD177756, de type spectral B9V, a un
diamètre de 0,6±0,06 milliseconde d’angle, non résolu par l’interféromètre. Cette observation
3. RÉSULTATS 95
FIG. 48. Image bidimensionnelle du détecteur
d’AMBER lors des observations de MWC297
à 2 télescopes. La dispersion spectrale
a lieu verticalement alors que la dimension
horizontale donne l’extension spatiale des
faisceaux. De gauche à droite : une colonne
donnant le courant d’obscurité, deux colonnes
de photométries (flux provenant de chaque
télescope individuellement). La dernière
colonne comprend des franges d’interférence
issues de la combinaison des faisceaux
provenant des deux télescopes UT2 et UT3.
permet de connaître la fonction de transfert de l’instrument. Le tableau 23 résume les paramètres
de ces observations, contemporaines à l’obtention du spectre ISAAC.
La figure 48 est une image du détecteur d’AMBER, pour ces observations à 2 télescopes. Des
franges d’interférences sont clairement visibles dans la quatrième colonne. Elles sont inclinées
à cause du piston atmosphérique. Par ailleurs, on aperçoit une ligne horizontale brillante, qui
correspond à la raie Brγ en émission (à 2,165µm) ainsi que des zones horizontales sombres qui
sont dues aux raies d’absorption de l’atmosphère (entre 2,05 et 2,08µm).
3. Résultats
§ 1. Les mesures photométriques et spectres Brγ
Les mesures photométriques rassemblées depuis la littérature ont permis de construire une
distribution spectrale d’énergie complète comme le montre la figure 49.















FIG. 49. Distribution spectrale d’énergie de
MWC297. En rouge sont représentés les
points de photométries visibles et infrarouges
disponibles dans la littérature. En vert et
bleu, les spectres ISO (obtenus dans les
modes de courtes/grandes longueurs d’onde
respectivement) ont été ajoutés ainsi que
les mesures submillimétriques et radio en
magenta et rouge.
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FIG. 50. Spectres autour de la raie Brγ obtenus
sur MWC297 par ISAAC (courbe pointillée), et
par AMBER (courbe pleine). La courbe tiretée
est issue de la convolution du spectre ISAAC
avec une fonction gaussienne à la résolution
spectrale de AMBER.
Par ailleurs, la figure 50 présente la raie Brγ en émission dans le spectre de MWC297.
Le spectre ISAAC, double piqué et asymétrique, obtenu à la résolution spectrale de 8900, est
représenté en pointillés. Le spectre AMBER, à la résolution spectrale inférieure de 1500, est en
ligne pleine, associée aux barres d’erreurs. Sur cette même figure, la convolution du spectre
ISAAC avec une fonction gaussienne à la résolution spectrale de AMBER a été ajoutée en tirets :
les observations AMBER et ISAAC coincident. La largeur équivalente mesurée avec le spectre
AMBER est de 2,14nm, compatible avec ce qui est obtenu en considérant le spectre ISAAC
(1,58nm). Les profils de ces spectres sont les mêmes mais le spectre ISAAC donnant accès à
une plus haute résolution spectrale (et donc à des informations plus fines sur la cinématique
du gaz), c’est ce dernier qui sera utilisé par la suite dans l’analyse. La valeur du continu a été
arbitrairement placée à 1 pour avoir directement accès à l’émission supplémentaire de la raie.
§ 2. Les visibilités et tailles caractéristiques d’émission
Demanière générale, unemesure de visibilité donne accès à la taille caractéristique de l’émission.
En considérant une courbe de visibilités dispersées spectralement, on a ainsi accès aux tailles
des zones émissives à chaque longueur d’onde du spectre. La figure 51, à gauche, donne les
visibilités obtenues, en fonction de la longueur d’onde.
NB: les télescopes sur lesquels les observations ont été obtenues (UT) vibrant de manière
aléatoire et non stationnaire, il est difficile de calibrer de manière absolue les visibilités. La
calibration par l’étoile de référence doit par conséquent être considérée avec prudence. Ces
vibrations affectant l’intégralité du spectre de manière similaire, elles n’ont aucun impact sur
les visibilités relatives en fonction de la longueur d’onde.
• Les visibilités dans la raie Brγ. Sur cette figure 51, on peut clairement voir une chute
de visibilité de l’ordre de 30% à travers la raie Brγ. Nous avons suivi plusieurs méthodes de
réduction de données (avec ou sans sélection d’images dans les fichiers) et elles ont toutes abouti
à des valeurs de visibilités très similaires. A 2,165µm, on obtient : Vraie = 0,33±0,06. A partir
de cette valeur, il est possible de déterminer la taille caractéristique d’émission de la raie. Pour
cela, il faut considérer uniquement l’émission dans la raie et corriger les visibilités de l’influence
directe du continu en appliquant :
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FIG. 51. A gauche : visibilités de MWC297 en fonction de la longueur d’onde. La chute de visibilité à travers la raie
Brγ est nette et est d’environ 30%. A droite : visibilités obtenues en bandes larges H (sur IOTA, ronds noirs) et K (sur
AMBER, losange bleu; et PTI, croix rouges (limites supérieures)).
VBrγ =
FraieVraie − FcontVcont
Fraie − Fcont (2.64)
où Fcont,raie et Vcont,raie sont les flux et visibilités (respectivement) correspondant à l’émission
du continu et de la raie. A partir du rapport de flux entre la raie et le continu, on déduit que la
visibilité au niveau de la raie Brγ est : VBrγ = 0,19±0,03. Pour calculer une taille caractéristique
d’émission, on estime en général la taille d’un disque de distribution uniforme qui produirait ces
visibilités. Pour cette émission Brγ, le diamètre estimé est de 9,9±0,3 millisecondes d’angle (ou
2,50±0,08 UA).
§ 2.1. Les visibilités dans le continu
Compte tenu de l’incertitude sur la calibration par une source ponctuelle due aux vibrations
des télescopes, nous avons estimé, pour le continu, une valeur moyenne et des barres d’erreurs
très larges pour être conservateurs : Vcont = 0,50
+0,08
−0,10. L’ensemble des visibilités disponibles en
bandes larges H et K, que nous considérons pour l’analyse, est représenté dans la partie droite
de la figure 51.
L’estimation du diamètre de disque uniforme correspondant à cette émission permet de
comparer les différentes tailles entre le continu et l’émission dans la raie. Le diamètre
correspondant au continu est de 7,0±0,9 millisecondes d’angle soit 1,75±0,23 UA. La taille
caractéristique de la zone responsable de l’émission en Brγ est donc 40% plus grande que
celle responsable de l’émission du continu.
Dans les deux prochaines sections, nous traiterons de l’analyse des deux types d’émission
en modélisant l’émission dans le continu par un disque d’accrétion dit ’standard’, et les raies
d’émission de l’hydrogène par un modèle de vent, constitué d’une enveloppe en expansion.
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FIG. 52. Schéma du disque d’accrétion dit
standard, chauffé par l’irradiation directe de
l’étoile ainsi que par l’accrétion. Chaque
anneau situé à une distance r et de largeur
dr émet comme un corps noir.
4. L’émission des poussières
Excès infrarouge :
Enmodélisant l’émission visible par un corps noir à la température effective de l’étoile, l’excès dû
à l’environnement circumstellaire est FEH = 23,8 Jy en bande H ainsi que F
E
K = 56,3 Jy en bande K.
§ 1. Un modèle de disque d’accrétion dit ’standard’
§ 1.1. Le modèle
Il consiste en une description analytique (Bertout et al. (1988); Malbet & Bertout (1995)) d’une
structure de disque axisymétrique, constitué d’anneaux successifs de rayons r et de largeur dr
(voir Figure 52). Chaque anneau est optiquement épais mais géométriquement fin et l’émission
correspondante est celle d’un corps noir à la température de l’anneau. Le disque est en équilibre
hydrostatique, n’est pas auto-gravitant et peut être chauffé à la fois par le rayonnement stellaire
(qui sera ensuite réémis) et par de l’accrétion.
Le flux reçu (et absorbé) par le disque, en tenant compte d’un facteur dû à la géométrie du















où σ est la constante de Stefan-Boltzmann, T∗ et R∗, respectivement la température effective
et le rayon de l’étoile.
L’accrétion est décrite selon le cas d’un disque képlérien visqueux (Lynden-Bell & Pringle









où M∗ est la masse de l’étoile, M˙ le taux d’accrétion, G la constante de la gravitation.
La structure radiale en température est donnée en considérant chaque anneau comme un
corps noir à la température Td(r) réémettant la totalité de l’énergie reçue avec T∼rq. En général,
q = −3/4. Le cas d’une atmosphère isotherme est considéré.
En associant l’émission individuelle de chaque anneau à la contribution de l’étoile, il est
possible de reconstituer l’excès infrarouge observé dans les étoiles jeunes. Le code permet de
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simuler des distributions spectrales d’énergie et des images à toutes les longueurs d’onde. Pour
obtenir des visibilités, une transformée de Hankel est appliquée (transformée de Fourier tenant
compte de la symétrie radiale du disque, ie en utilisant des coordonnées cylindriques).
§ 1.2. L’ajustement des mesures photométriques et interférométriques
Le modèle possède 4 paramètres libres : le taux d’accrétion M˙acc, l’inclinaison i, l’angle de
position θ ainsi que le rayon interne du disque, Rin. Les caractéristiques utilisées ont été obtenues
à partir de l’étude spectrale de Drew et al. (1997) et sont résumées dans le tableau 22. Le
rayon externe utilisé (∼60 UA) est celui obtenu par Mannings (1994) à partir d’observations
millimétriques.
Nous avons procédé en deux étapes. L’ajustement de la distribution spectrale d’énergie, à
inclinaison et angle de position fixés, permet d’obtenir la distance du bord interne du disque
(Rin) et le taux d’accrétion (M˙acc). Dans un second temps, l’ajustement des visibilités, à rayon
de bord interne du disque et taux d’accrétion fixés (déterminés par la première étape), permet
d’obtenir l’inclinaison i et l’angle de position θ du disque. Le but de cet ajustement combiné
est de trouver un ajustement global par convergence des ajustements individuels à la fois des
mesures photométriques ainsi que des mesures interférométriques. Les mesures dans la bande
R ne sont pas prises en compte dans cet ajustement, compte tenu de la très forte émission dans
la raie Hα.
Nous avons effectué chaque ajustement en calculant l’écart entre la prédiction du modèle et
les mesures pour 100 valeurs de couples [taux d’accrétion, rayon du bord interne de disque] et
[inclinaison, angle de position] dans le cas d’un ajustement des mesures photométriques d’une
part, et des visibilités d’autre part. Le meilleur modèle est celui qui correspond au χ2 réduit







où N est le nombre de degrés de liberté. Xmes et Xmod sont les valeurs de l’observable X (flux
ou visibilité) mesurée et prédite par le modèle respectivement.
L’ajustement permet de reproduire avec succès à la fois la distribution spectrale d’énergie,
ainsi que les visibilités. Les figures 53 et 54 donnent les prédictions du meilleur modèle pour la
distribution spectrale d’énergie et les visibilités respectivement.
La sensibilité de ces ajustements a été testée en faisant varier les paramètres de l’étoile
centrale d’après les incertitudes estimées par Drew et al. (1997). Ils ont calculé une incertitude
d’un demi sous-type spectral et de 50pc pour la distance à l’étoile, valeurs correspondant aux
incertitudes sur les paramètres du meilleur modèle. Ceux-ci sont donnés dans le tableau 24. Le
meilleur modèle correspond à un disque d’accrétion avec un bord interne à∼0,5 UA, peu incliné
(∼15◦) et orienté selon ∼56◦. L’ouverture maximale du disque (son évasement) est de 3,2◦ dans
les parties externes du disques.
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FIG. 53. Distribution spectrale d’énergie du
meilleur modèle comparée aux observations.
La courbe en pointillés représente la contribu-
tion de l’étoile au flux total, et la courbe en tirets
donne la contribution du disque d’accrétion. La
courbe pleine est le flux total calculé par le
modèle.
FIG. 54. A gauche : ajustement des données interférométriques par le meilleur modèle du disque d’accrétion standard
en bande H (en bleu) et K (en rouge) en fonction de la base. A droite : ajustement des données IOTA par le meilleur
modèle en fonction de l’angle horaire.
TAB. 24. Paramètres obtenus avec le meilleur ajustement (simultanné) de la distribution spectrale d’énergie et des
visibilités.
Taux d’accretion (M˙acc) 0-1 10−5M⊙/an
Rayon interne (Rin) 0,5±0,1 UA
Inclinaison (i) 15±5◦
Angle de position (θ) 56±7◦
§ 2. Discussion
§ 2.1. Le bord interne du disque
Le bord interne du disque d’accrétion obtenu avec le meilleur ajustement est situé à 0,5 UA,
distance compatible avec l’estimation de Monnier et al. (2005) (∼ 0,7 UA). Ceci dit, ce rayon
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interne est incompatible avec la distance à laquelle se subliment les poussières, comme l’ont
souligné Eisner et al. (2004) et Monnier et al. (2005).
De plus, le modèle de disque passif de Isella & Natta (2005) a été utilisé pour tenter de
reproduire l’émission des poussières. Ce modèle analytique simule l’émission d’un bord interne
de disque gonflé par l’irradiation directe de l’étoile et positionné à la température de sublimation
de la poussière fonction de la densité locale du gaz. Ce modèle surestime le flux infrarouge
proche, et dans le cas le plus favorable où la température de sublimation serait de 2000K, le bord
interne du disque serait situé à une distance trop lointaine. Cette valeur est largement supérieure
à celle obtenue avec notre meilleur modèle (∼0,5 UA), compatible avec les mesures de tailles
caractéristiques d’émission. Ce résultat était attendu puisque d’autres étoiles de Herbig Be, qui
ont des luminosités plus grandes que les Herbig Ae, ne sont pas bien représentées par ce modèle
(Monnier et al. 2005). Une explication possible réside dans l’existence de gaz à l’intérieur de
la cavité qui écrante l’irradiation stellaire, et empêche les grains de poussière de se sublimer
rapprochant ainsi la limite d’existence des poussières de l’étoile centrale.
Par ailleurs, Vinkovic´ et al. (2006) proposent une alternative à la structure du disque avec bord
interne gonflé. Ils suggèrent l’existence d’un halo compact de poussières dans les zones les plus
internes du disque qui permet alors d’utiliser une température de 1500K pour la sublimation de
la poussière, et de placer correctement le bord interne pour MWC297.
§ 2.2. L’accrétion
Comme le montre le tableau 24, le taux d’accrétion est très mal contraint par les ajustements,
toutes les valeurs allant de 0 à 1.10−5 M⊙.an−1 sont possibles. Par exemple, en prenant un demi
type spectral et 50pc comme erreurs sur les estimations de Drew et al. (1997), ie si l’étoile est
de type B2 et située à une distance de 200pc, un taux d’accrétion de ∼ 10−7M⊙.an−1 permet
d’ajuster les observables.
Une comparaison entre l’énergie provenant de la réémission de l’irradiation stellaire
(reprocessing, en anglais) et l’énergie due au chauffage visqueux (accrétion) permet d’établir le
régime dans lequel l’étoile se trouve, en fonction du processus dominant. Le rapport entre ces
contributions varie entre 4. M˙acc10−5M⊙.an−1 et 3.
M˙acc
10−5M⊙.an−1
entre les bords interne et externe du disque
respectivement. La transition entre le régime dominé par la redistribution de l’énergie due à
l’irradiation stellaire et le régime où l’accrétion domine se fait pour un taux d’accrétion autour
de M˙acc ∼ 3.10−5M⊙.an−1 pour les paramètres stellaires les plus probables. Le bilan énergétique
n’est par conséquent très probablement pas dominé par l’accrétion. En utilisant des opacités
grises de Rosseland, nous avons par ailleurs vérifié que le disque restait optiquement épais dans
les deux régimes.
5. Le modèle de vent
§ 1. Description du modèle
Pour modéliser les observables spectrales (spectres et visibilités dans la raie), nous avons utilisé
un modèle à l’origine développé pour les étoiles Be classiques, rotateurs rapides. Dans ce
modèle, les raies sont produites dans une enveloppe de gaz circumstellaire en expansion. Afin
de reproduire les profils des raies d’hydrogène ainsi que les visibilités correspondantes, nous
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avons utilisé le code SIMECA (Stee & de Araujo 1994). Celui-ci peut calculer les observables
spectroscopiques, photométriques, des cartes d’intensité aux longueurs d’onde des raies de
Balmer. Les hypothèses principales sont :
• que l’enveloppe est axisymétrique par rapport à l’axe de rotation;
• qu’aucune circulation de matière le long des méridiens n’est autorisée;
• que les régions polaires sont gouvernées par la physique d’un vent stellaire de type
CAK (Castor et al. 1975) : c’est la force radiative qui est responsable de l’accélération de
la matière.
Les solutions sont calculées pour chaque latitude θ en prenant un modèle paramétrisé en loi
de puissance d’une fonction sinus. En fonction de la vitesse terminale choisie à l’équateur, la
région équatoriale peut être dominée par la rotation képlérienne ou l’expansion.
Le flux de masse s’écrit :
Φ(θ) = Φpole + (Φeq −Φpole)sinm1(θ) (1.68)
avec m1, paramètre libre, décrivant les variations du flux de masse du pôle vers l’équateur. On
appelle C1 = Φeq/Φpole, le rapport entre les flux massiques à l’équateur et au pôle.
La composante en expansion de la vitesse s’exprime selon :
vr(r, θ) = V0(θ) + [V∞(θ)−V0(θ)](1− Rr )
γ (1.69)
avec γ =0,86.
Par ailleurs, la vitesse terminale est paramétrisée en fonction de la latitude selon :
V∞(θ) = V∞(pole) + [V∞(eq)−V∞(pole)]sinm2 (θ) (1.70)
Enfin, l’équation de conservation de la masse permet de déterminer la distribution en densité






C’est la structure de la composante de vitesse en expansion qui détermine la densité de
matière à l’origine de ce vent radiatif. Des images à chaque longueur d’onde peuvent être
obtenues, que l’on relie aux visibilités en prenant leur transformée de Fourier.
§ 2. Combinaison du vent et du disque
Le modèle SIMECA ayant été initialement écrit pour simuler les enveloppes des étoiles Be
classiques, certaines modifications ont dû être apportées afin de tenir compte de la présence
d’un disque d’accrétion optiquement épais.
Tout d’abord, le vent n’est pas calculé à partir de l’équateur jusqu’au pôle, puisque une partie
de l’espace au niveau de l’équateur est occupé par le disque. Nous avons utilisé une valeur
conservatrice de l’angle d’ouverture du disque de 4◦, puisque le modèle de disque d’accrétion
prévoit une ouverture de 3,2◦, au maximum. Ensuite, nous avons pris en compte le fait que le
disque, optiquement épais, cache une partie de l’émission du vent. Enfin, la contribution du
disque au flux dans l’infrarouge proche est prise en compte dans le calcul du flux total émis
par l’environnement dans le modèle. Alors que dans le visible (Hα, Hβ), sa contribution est
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Visibilités Spectre Brγ
FIG. 55. A gauche : visibilités dispersées spectralement à travers la raie Brγ mesurées par AMBER (points avec
barres d’erreurs). La courbe pleine donne les visibilités issues du meilleur modèle. A droite : le spectre ISAAC
obtenu autour de la raie Brγ est en ligne pleine. Le spectre produit par le meilleur modèle est en pointillés. Le modèle
reproduit avec succès à la fois les visibilités et le flux dans la raie Brγ.
négligeable (comparée à celle de l’étoile), dans l’infrarouge proche, le disque est 6,4 fois plus
brillant que l’étoile.
§ 3. Résultats de l’ajustement des données spectrales
L’utilisation de ce modèle modifié permet d’ajuster simultanément les visibilités mesurées par
AMBER à travers la raie Brγ ainsi que les profils des raies Brγ, Hα et Hβ. La figure 55, à gauche,
donne les visibilités dispersées spectralement et les prédictions du meilleur modèle. A droite,
le spectre Brγ obtenu sur ISAAC est comparé à la prédiction du modèle. L’introduction de la
composante continue du disque d’accrétion est nécessaire afin de pouvoir ajuster le niveau des
visibilités à travers la raie Brγ. Avec le modèle correspondant au meilleur ajustement, nous
avons pu reproduire le profil asymétrique double-piqué de la raie Brγ : il serait la conséquence
de l’occultation d’une partie du vent par le disque optiquement épais. De plus, les intensités
calculées des raies Hα, Hβ sont (130;11,5) respectivement, valeurs comparables aux mesures
effectuées par Drew et al. (1997) (120;11). Cependant, le modèle échoue à reproduire l’aile rouge
de la raie Brγ : une interaction complexe entre le vent et le disque existe certainement et nous
n’en rendons pas compte ici.
Les paramètres du meilleur modèle sont rassemblés dans le tableau 25. Puisque la densité
de l’enveloppe est proportionnelle au flux massique et inversement proportionnelle à la vitesse
radiale, le calcul des densités montre que la densité est deux fois plus faible au niveau des pôles
qu’au niveau de l’équateur, ie à l’interface entre le disque d’accrétion et le vent stellaire : la perte
de masse a donc principalement lieu le long de la direction polaire.
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TAB. 25. Paramètres obtenus avec le meilleur ajustement des raies Brγ, Hα, Hβ et des visibilités dispersées
spectralement.
Densité photosphérique 1±0,5 1012 cm−3
Vitesse rotationnelle à l’équateur 400±50 km.s−1
Vitesse polaire terminale 600±50 km.s−1
Vitesse terminale à l’interface avec le disque 70±20 km.s−1
Flux de masse au pôle 3,2±0,2 10−9 M⊙.an−1
Flux au pôle/ flux à l’équateur (C1) 0,25±0,05
Exposant de la loi de flux massique en fonction de la latitude (m1) 30±10
Exposant de la loi de vitesse terminale en fonction de la latitude (m2) 10±2
Inclinaison 25±5◦
§ 4. Géométrie du vent
Lemodèle SIMECA, nonmodifié, est adapté aux étoiles Be. Nous avons voulu tester l’adéquation
de ce modèle d’une enveloppe applatie en rotation avec peu d’expansion radiale (Stee & de
Araujo 1994) aux observables. Pour cela, nous avons comparé les tailles des régions d’émission
données d’une part par la cinématique de la raie Brγ et d’autre part par la chute de visibilité à
travers la raie. La vitesse de rotation projetée de la matière en orbite est donnée par la séparation
des deux pics de la raie Brγ et est proportionnelle à la taille maximale de la région émissive. En
utilisant une loi de rotation képlérienne d’un vent en rotation d’une étoile Be, on obtient 140R∗.
Ce résultat n’est pas en bon accord avec la taille caractéristique de la région qui émet en Brγ
(43R∗, d’après les mesures interférométriques) : aucun modèle avec une rotation képlérienne
n’a pu reproduire les intensités et profils des raies ainsi que les visibilités à travers la raie Brγ
simultanément.
De plus, les raies Hα et Hβ doivent être formées (au moins partiellement) dans un vent
stellaire très fort pour pouvoir posséder de telles largeurs (∼600km.s−1), alors que la raie Brγ,
avec une largeur de 60km.s−1 provient très certainement d’une autre région. La figure 56
présente des cartes d’intensités données par le meilleur modèle dans le cas des trois raies de
l’hydrogène étudiées dans ce chapitre : on peut voir que les émissions en Hα et Hβ proviennent
d’une région étendue et relativement sphérique où les vitesses peuvent atteindre 600km.s−1 alors
que la raie Brγ est confinée à une région plus étroite localisée au dessus du disque optiquement
épais où la vitesse est dominée par la rotation képlérienne.
La figure 57 donne les cartes d’intensités pour l’émission du vent (en Brγ) et du disque.
Elles représentent graphiquement la chute de visibilité observée à travers la raie Brγ : la zone
d’émission dans la raie est plus large que la région émissive dans le continu.
§ 5. Adéquations des modèles de disque et de vent
Les deux modèles ont été utilisés de manière relativement indépendante, il convient donc
d’étudier la compatibilité des paramètres obtenus de part et d’autre.
Les profils des raies calculés par SIMECA sont très sensibles à l’angle d’inclinaison.
L’inclinaison du système dans le meilleur modèle ajustant les observables spectroscopiques
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FIG. 56. Cartes d’intensité obtenues avec notre meilleur modèle pour les émissions Hα, Hβ et Brγ. Ces cartes sont
orientées de telle sorte à voir le disque en coupe.
Brγ/Vent Disque
FIG. 57. Cartes d’intensité vues de face pour l’émission Brγ due au vent (à gauche) et pour l’émission continue en
bande K due au disque (à droite). L’émission Brγ est plus étendue que l’émission du disque comme le montre la
chute de visibilité à travers la raie Brγ.
(25±5◦) est compatible avec l’inclinaison issue de la modélisation du continu par le disque
d’accrétion standard (15±5◦). Cette valeur est très fortement contrainte par l’ajustement des
visibilités obtenues sur IOTA, couvrant un domaine d’angle horaire large (voir Figure 54, à
droite).
Ainsi, l’association de ces deux modèles permet de reproduire les observables
photométriques, spectroscopiques et interférométriques obtenues sur cette étoile. La figure 58
donne une vue schématisée de l’environnement proche de MWC297, constitué d’un disque
d’accrétion et d’un vent. Pour plus de lisibilité, l’ensemble a été représenté par la tranche, même
si l’inclinaison obtenue par les modèles est relativement faible.
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FIG. 58. Vue schématisée de l’environnement proche de MWC297, comportant un disque d’accrétion
géométriquement mince et optiquement épais ainsi qu’un vent stellaire.
6. Conclusion
A partir des premières observations spectro-interférométriques d’une étoile jeune, nous avons
modélisé l’environnement circumstellaire de MWC297 en utilisant un disque d’accrétion
’standard’ et un vent stellaire en expansion. Le modèle combiné a permis de reproduire
les observables photométriques, spectroscopiques et interférométrique mais il reste certaines
questions à approfondir.
En effet, notre modèle est en contradiction avec les résultats de Drew et al. (1997) concernant
l’inclinaison du système. A partir des raies photosphériques, ces auteurs obtiennent une
inclinaison proche de 90◦, alors que notre meilleur modèle donne∼20◦. Ils estiment cette grande
inclinaison à partir d’un ajustement de ces raies dont les largeurs et le léger contraste indiquent
une grande vitesse de l’ordre de 350km.s−1. Avec l’inclinaison de notre meilleur modèle, la
vitesse dépasserait la vitesse de dislocation de l’étoile. Alors que leurs observations dans le
centimétrique favorisent une inclinaison élevée, les mesures spectro-polarimétriques dans la raie
Hα effectués par Oudmaijer & Drew (1999) indiquent une symétrie sphérique. L’inclinaison du
système reste donc une question ouverte.
Par ailleurs, avec nos observations, nous ne sommes pas capables de faire la distinction entre
un vent de disque et un vent stellaire, ni d’apporter des éléments sur son interaction avec le
disque. De plus, la raison pour laquelle le disque d’accrétion optiquement épais s’arrêterait
soudainement à 0,5 UA est inconnue.
Des observations spectro-interférométriques supplémentaires sont donc nécessaires afin de
pouvoir comprendre la géométrie complexe de cet environnement. Plus particulièrement, des
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La formation d’une étoile de masse solaire par effondrement d’une enveloppe de poussière
et de gaz en rotation aboutit à la formation d’un disque d’accrétion et d’un jet de matière.
Concernant les étoiles de Herbig, la validation de ce paradigme et des éléments constitutifs de
l’environnement sont en cours. En effet, celles-ci, plus massives, ont une évolution beaucoup
plus rapide ce qui entraine des différences structurelles au niveau de leurs environnements
proches par rapport aux T Tauri. Par ailleurs, puisqu’elles sont plus lumineuses, les conditions
physiques s’appliquant aux poussières et au gaz diffèrent aussi. De nombreuses questions se
posent : la structure interne est-elle dominée par un disque ou une enveloppe? Ces étoiles
accrètent-elles? Si oui, de quelle nature est l’accrétion? Quels sont les phénomènes de perte
de masse?
La combinaison d’une information spatiale à haute résolution angulaire avec une
information spectrale permet de sonder différents endroits et phénomènes en explorant à la fois
les émissions des poussières et du gaz dans les zones les plus internes. Le but de ce chapitre
est de présenter un travail préliminaire sur l’étoile de Herbig Ae AB Aur à partir de mesures
spectro-interférométriques et interférométriques en bande large.
1. AB Aur: une étoile de Herbig Ae
AB Aur est souvent qualifiée de prototype d’étoile de Herbig. En fait, c’est une des étoiles jeunes
les plus étudiées d’une part parce qu’elle est l’une des plus brillantes et d’autre part, parce qu’elle
possède un environnement complexe particulièrement intéressant :
• elle est entourée d’une grande nébuleuse de 1300 UA mise en évidence par des
observations en optique adaptative (Fukagawa et al. 2004);
• elle est entourée de poussières chaudes responsables d’un excès d’émission dans
les longueurs d’onde infrarouges, observé dans la distribution spectrale d’énergie
(Hillenbrand et al. 1992);
• des observations en optique adaptative en bande H et dans les longueurs d’onde
millimétriques mettent en évidence la présence de bras spiraux à grande échelle
(Fukagawa et al. (2004); Piétu et al. (2005));
• son spectre présente de nombreuses raies en émission et d’intensités variables, qui
suggèrent la présence d’un vent et/ou d’accrétion (Catala et al. (1984); Boehm et al.
(1996); Bouret et al. (1997); Garcia Lopez et al. (2006)).
AB Aur, située à 144pc, a un type spectral A0Ve, et se situe près de la limite d’âge zéro des
étoiles de la séquence principale. Son âge est évalué à 2,4±1,0 millions d’années par van den
Ancker et al. (1998) à partir de mesures photométriques et de parallaxes obtenues par Hipparcos
et confrontées aux modèles évolutifs de Palla & Stahler (1993). Ses caractéristiques principales
sont résumées dans le tableau 26.
Parce qu’elle comporte autant d’élements structurels, et qu’elle est suffisamment brillante
pour être observable par les interféromètres actuels, notamment AMBER/VLTI, elle est une
source particulièrement appropriée pour tester l’extension du paradigme classique de scénario
de formation stellaire à travers la présence d’un disque, aux étoiles de Herbig. Il s’agit d’étudier
la structure et géométrie de la poussière dans l’infrarouge proche, les phénomènes de perte de
masse, l’accrétion et les interactions entre les différents phénomènes en jeu.
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FIG. 59. Image obtenue en bande H, avec l’optique adaptative du télescope Subaru, après qu’une fonction d’étalement
de point de référence ait été soustraite (Fukagawa et al. 2004). Le champ de vue est de 8”x8”. La partie centrale
masquée a un diamètre de 120 UA (soit 1,7”). Le Nord est en haut de la figure alors que l’Est se situe à gauche.
L (L⊙) Teff (K) R∗ (R⊙) M∗ (M⊙) Av vsini (km/s)
47±12 9500+500−300 2,5±0,5 2,4±0,2 0,5 80±5
TAB. 26. Propriétés principales d’AB Aur (van den Ancker et al. (1998); van den Ancker et al. (2000); Boehm et al.
(1996))
§ 1. Présence d’un disque?
Le fort excès infrarougemesuré (H-K=0,83; J-H=0,87) a tout d’abord été interprété par la présence
d’un disque circumstellaire possiblement accrétant (Hillenbrand et al. 1992). Cette prédiction a
été confirmée par des observations dans la raie de CO en millimétrique, compatibles avec de la
matière en rotation keplérienne située dans un rayon de 450 UA (Mannings & Sargent 1997) et
par les observations obtenues avec le télescope spatial Hubble dans le visible (Grady et al. 1999).
Ces dernières présentent en effet un environnement circumstellaire complexe avec la présence
d’un disque de poussière. La complexité de cet environnement a été appuyée par la découverte
d’une structure spirale avec des observations en optique adaptative dans la bande H (Fukagawa
et al. 2004) et dans les longueurs d’ondemillimétriques (Corder et al. (2005); Piétu et al. (2005)). La
structure a une échelle caractéristique de 140-450 UA avec 4 bras principaux qui sont associés au
disque (Figure 59). Ceux-ci représentent des contrastes de densité qui peuvent être expliqués par
une instabilité gravitationnelle faible maintenue durant des millions d’années par le réservoir de
masse qu’est l’enveloppe résiduelle issue de l’effondrement du nuage initial.
D’autres études ont été effectuées dans le but de contraindre les zones plus internes de
l’environnement d’AB Aur. Vinkovic´ et al. (2003) ont modélisé les observations photométriques
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(notamment l’émission dans l’infrarouge proche) avec un modèle constitué d’une étoile et
d’un disque optiquement épais et géométriquement fin entouré d’une enveloppe symétrique
optiquement fine. La grande inclinaison du disque (∼70◦) dans ce modèle se trouve être
incompatible avec les mesures interférométriques en bande H qui aboutissent à une inclinaison
inférieure à 10◦ (Millan-Gabet et al. (1999), (2001)). Ces derniers auteurs ont interprété les
visibilités dans les bandes H et K, obtenues sur des bases relativement courtes allant de 15 à
38 mètres, en utilisant différents modèles géométriques (comme une distribution gaussienne, un
anneau, ou un disque d’accrétion standard) pour caractériser la distribution de brillance. Les
contraintes apportées par les visibilités ont permis de déterminer une taille caractéristique de la
zone responsable de l’émission continue supérieure à celle déterminée par la seule analyse de la
distribution spectrale d’énergie. Cette mesure, de l’ordre de 0,40 UA, se trouve être compatible
avec les observations obtenues en bande K par Eisner et al. (2004) avec de plus grandes bases
(∼110m sur PTI).
§ 2. Accrétion et perte de masse?
AB Aur présente un spectre riche (avec des raies d’hydrogène, de silicium, de carbone, de
magnésium, d’oxygène et de calcium entre autres) et variable (sur des temps caractéristiques de
quelques heures) avec des raies en émission depuis l’UV jusqu’à l’optique. Les émissions dans
ces raies peuvent être associées à des phénomènes de perte de masse, comme un vent stellaire
ou vent de disque, ou/et à la présence de colonnes d’accrétion éventuellement associées à un jet.
En effet, le profil en PCygni très clair des raies de Balmer, notamment Hα, ainsi que la
présence de raies interdites de l’oxygène, prouvent l’existence d’un vent autour d’AB Aur.
Ainsi, les raies en résonance de MgII et CIV, ainsi que l’émission en Hα ont été modélisées par
Catala et al. (1984) en utilisant un vent stellaire et une chromosphère étendue (jusqu’à 1,5R∗). La
variabilité des raies a été expliquée par la rotation de l’étoile et de son enveloppe avec des flots
de matière alternativement rapides et lents le long de la ligne de visée.
Par ailleurs, en se basant sur l’absence de veiling optique dans les raies photosphériques,
Bohm & Catala (1993) estiment une limite supérieure au taux d’accrétion de 7,5.10−8M⊙.an−1.
Une autre étude, basée sur l’intensité de la raie Brγ et la loi empirique donnée par Calvet et al.
(2004), obtient 1,4.10−7M⊙.an−1 (Garcia Lopez et al. 2006). De manière générale, même s’il est
plus difficile de contraindre le taux d’accrétion dans les étoiles de Herbig que dans les étoiles
T Tauri, les différents travaux fournissent un taux d’accrétion relativement faible.
Enfin, des observations dans les raies de CO (notamment les raies correspondant à des
transitions hautes (J=3-2) qui sondent des zones denses et chaudes du gaz moléculaire) ne
donnent pas de preuves d’éjection (Lin et al. 2006).
Les études passées ne permettent pas de conclure définitivement sur la nature des
phénomènes en jeu et sur la structure des régions les plus proches d’AB Aur. Dans ce chapitre,
je présente de nouvelles observations obtenues avec l’instrument AMBER/VLTI, avec une
résolution spectrale moyenne de 1500 autour de la raie d’émission Brγ. De plus, une ré-analyse
de l’ensemble des données photométriques et interférométriques en bande K publiées à ce jour
est effectuée à l’aide d’un modèle de disque plus complet. Alors que ces données obtenues
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en bande large contraignent la géométrie de l’émission des poussières, les observations spectro-
interférométriques obtenues avec AMBER renseignent sur la taille caractéristique relative du gaz
émettant dans la raie Brγ par rapport aux poussières.
2. Observations
Dans cette section, je présente les mesures rassemblées dans la littérature qui sont des données
photométriques et interférométriques en bande large, ainsi que les nouvelles observations
obtenues sur AMBER/VLTI autour de la raie Brγ.
• Les mesures photométriques. Les mesures dans les bandes U, B, V, R, I, J, H, K, L et M
proviennent de plusieurs sources bibliographiques. Leurs origines sont résumées dans le tableau
27. Des mesures additionnelles de 12 à 850µm, dans les longueurs d’onde centimétriques (de 1,1
à 6cm) ainsi qu’un spectre Spitzer/IRS (Furlan et al. 2006) ont été ajoutés pour constituer une
distribution spectrale d’énergie la plus complète possible.
• Les mesures interférométriques en bande large. Afin de modéliser la géométrie des
poussières autour d’ABAur, j’ai aussi rassemblé les observations effectuées avec l’interferomètre
PTI en bande large K (Eisner et al. 2004).
• Les observations spectro-interférométriques. A ces données interférométriques obtenues
en bande large s’ajoutent les observations AMBER qui sont le cœur de ce travail. Ces
observations ont eu lieu pendant la nuit du 19 au 20 décembre 2005 lors d’un programme de
temps garanti. La configuration du VLTI utilisée est UT1-UT3-UT4. Sur les trois bases, seulement
la base UT3-UT4 de 43m contenait des franges car le télescopeUT1 recueillait très peu de flux. Le
TAB. 27. Provenance des mesures photométriques utilisées pour reconstituer la densité spectrale d’énergie. De
gauche à droite : Cubrit et al. (2003); Høg et al. (2000); Monnet et al. (2003); Skrutskie et al. (1996); Malfait et al.
(1998); Eisner et al. (2004); Ducati (2002); Tannirkulam et al. (2006); Pezzuto et al. (1997); Furlan et al. (2006)
Bande C03 H00 M03 S96 M98 E04 D02 T06 P97 F06
U x x x x
B x x x x x x
V x x x x x
R x x x x
I x x x x
J x x x x x x x
H x x x x x x x
K x x x x x x x
L x x x
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TAB. 28. Résumé des observations AMBER obtenues sur AB Aur
Date Base # Fichiers # Images/Fichier Seeing moyen Temps d’intégration (ms)
20/12/05 UT3-UT4 5 250 1,2” 100
FIG. 60. Image bidimensionnelle du détecteur
d’AMBER lors des observations d’AB Aur.
La dispersion spectrale est selon l’axe ver-
tical. De gauche à droite, une colonne de
dark, deux colonnes de photométries (flux
provenant de chaque télescope individuelle-
ment). L’avant dernière colonne comprend des
franges d’interférence issues de la combinai-
son des faisceaux provenant des deux téle-
scopes UT3 et UT4.
calibrateur utilisé, HR1626, de type spectral K0II, a un diamètre de 0,6±0,4 milliseconde d’angle,
correspondant à une visibilité de 0,99. Il peut donc être considéré comme un point source non
résolu par l’interféromètre. Le tableau 28 résume les paramètres des observations pour AB Aur.
Celles-ci se sont déroulées dans des mauvaises conditions atmosphériques avec un seeingmoyen
de 1,2”.
La figure 60 est une image du détecteur d’AMBER lors de ces observations. La direction
verticale donne la dispersion spectrale. On peut apercevoir des franges d’interférence dans
la quatrième colonne en partant de la gauche. Ces franges sont inclinées à cause d’un piston
résiduel entre les deux voies qui interfèrent. De ces données, on peut déterminer des valeurs du
contraste de ces franges en fonction de la longueur d’onde (voir Chapitre 5).
Par ailleurs, puisque AMBER possède aussi des voies photométriques où une partie de
flux provenant des télescopes est directement mesurée, il est possible d’obtenir un spectre à la
résolution de 1500 autour de la raie Brγ.
3. Résultats
§ 1. La distribution spectrale d’énergie
Les mesures photométriques rassemblées ont permis de construire une distribution spectrale





















FIG. 61. Distribution spectrale d’énergie com-
plète d’AB Aur. Les mesures proviennent de di-
verses origines, résumées en 2. La ligne pleine
est le spectre Spitzer/IRS. La partie inférieure
est un agrandissement dans les longueurs op-
tiques et infrarouges.
sur la figure 61. La forme est relativement plate dans l’infrarouge moyen, mais dans le sub-
millimétrique et le millimétrique, le flux diminue rapidement (λFλ ∝ λ−4,3, van den Ancker et al.
(2000)), la poussière devenant optiquement fine à ces longueurs d’onde. Le spectre Spitzer/IRS
montre la présence claire d’une émission des silicates en infrarouge moyen. Cette émission
indique la présence de petits grains (∼ µm) dans une couche optiquement fine située à la surface
du disque.
§ 2. Le spectre
Les voies photométriques de AMBER/VLTI permettent d’obtenir des mesures de flux à
différentes longueurs d’onde autour de la raie Brγ dans lesquelles on voit clairement la raie en
émission (Figure 62, à gauche). La valeur du continu a été arbitrairement placée à 1 pour avoir
directement accès à l’émission additionnelle au niveau de la raie.
§ 3. Les visibilités
La calibration absolue des visibilités est un problème délicat quand il s’agit d’observations
effectuées sur les UTs. En effet, les UTs vibrant de manière aléatoire, la fonction de transfert
de l’instrument varie considérablement entre deux mesures trop éloignées dans le temps.
Avec un temps d’intégration de 100ms, ces vibrations atténuent aléatoirement le contraste
des franges dans chaque image. Cette atténuation dépend de nombreux facteurs non
stationnaires qui n’affectent pas de la même façon le calibrateur et la source scientifique. Il est
souvent impossible de calibrer les mesures effectuées sur l’étoile par celles sur le calibrateur
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FIG. 62. A gauche : la raie Brγ émise par AB Aur mesurée par AMBER/VLTI en 2005 avec une résolution spectrale
de 1500. A droite : les visibilités carrées mesurées par AMBER/VLTI en fonction de la longueur d’onde à travers la
bande K. Aucune variation claire à travers la raie d’émission n’est observée.
(comme dans le cas d’AB Aur), les résultats de la calibration étant aberrants. Bien que les
visibilités absolues ne soient pas fiables, il est possible d’exploiter les mesures relatives. En
effet, la courbe finale considérée est une courbe de visibilités relatives en fonction de la longueur
d’onde. Cette courbe est légitime puisque toutes les longueurs d’onde sont affectées par la même
atténuation (celle-ci est achromatique). Le niveau absolu des visibilités d’AB Aur est alors fourni
par d’autres observations interférométriques. En effet, nous avons ajusté la valeur du continu en
utilisant les mesures de Eisner et al. (2003, 2004) issues de leurs observations en large bande K
sur l’interféromètre PTI et ajustée par un modèle d’anneau (représentées dans la figure 63). La
figure 62, à droite, donne les visibilités mesurées sur AB Aur en fonction de la longueur d’onde :
aucune variation de la visibilité en fonction de la longueur d’onde n’est observée aux barres d’erreurs
près (4% en V2).
4. Analyse : structure interne de la distribution des poussières
L’émission en bande K résulte d’une contribution des poussières (qui correspond à une émission
continue) et du gaz. Dans cette section, il est question de modéliser la géométrie des poussières
dans les zones les plus internes de l’environnement d’AB Aur.
Excès infrarouge : Les mesures photométriques effectuées montrent clairement la présence
d’un excès dans les bandes infrarouges par rapport à l’émission typique d’un corps noir à la
température effective de l’étoile. En modélisant l’émission dans les bandes V, R et I par un corps
noir à Te f f = 9550 K, l’émission en excès due à l’environnement circumstellaire est FExcesH = 6,5 Jy
en bande H ainsi que FExcesK = 9,3 Jy en bande K.
§ 1. Des modèles géométriques simples
Afin de déterminer des tailles caractéristiques d’émission des poussières, j’ai ajusté un modèle
géométrique simple, avec une distribution de brillance en anneau, aux mesures obtenues en
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θ = 3.22mas















Halo = 5.9% flux en K














FIG. 63. Ajustement des visibilités calibrées obtenues en bande K par PTI par deux modèles géométriques simples :
un anneau simple (à gauche) et un anneau associé à un halo de matière contribuant à un flux incohérent.
FIG. 64. D’après Millan-Gabet et al. (2006b) :
les visibilités mesurées par IOTA en bande
H ne semblent pas extrapolables à 1 pour la
fréquence spatiale nulle (courbe tiretée). Ces
auteurs interprètent cela comme la possible
signature d’un halo résiduel.
bande large K avec PTI par Eisner et al. (2003, 2004). Ce modèle géométrique a une signification
’physique’ : il représente le bord interne ’gonflé’ d’un disque de poussière, partie du disque
émettant dans l’infrarouge proche. La figure 63, à gauche, donne les visibilités mesurées en
bande K par PTI ainsi que le meilleur modèle d’anneau ajusté. L’émission d’AB Aur, modélisée
par un anneau, a une taille caractéristique de ∼3,2 millisecondes d’angle en bande K (ie le rayon
caractéristique est ∼1,6 millisecondes d’angle soit ∼0,23 UA).
• Possible présence d’un halo. La présence d’un halo de matière autour d’étoiles de Herbig
a été mis en évidence sur des échelles inférieures à la seconde d’angle par interférométrie
des tavelures (Leinert et al. 2001). En effet, une émission sur des échelles allant de 50 à 1000
millisecondes d’angle, contribuant pour 5 à 20% du flux dans l’infrarouge proche a été mesurée
sur 18 des 31 étoiles observées. De manière similaire, la possible présence de halos de tailles
comparables a été suggérée pour des étoiles de type FU Ori pour reproduire des mesures de
l’interféromètre du Keck (Millan-Gabet et al. 2006a). Ces halos pourraient être dus à de la lumière
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diffusée à grande échelle (5-100 UA) autour de l’étoile et provenir d’une enveloppe de poussière
résiduelle en effondrement, ou être de la poussière entrainée par des vents ou jets. Ceci dit, la
véritable nature physique de ces halos reste incomprise et l’environnement est certainement la
combinaison d’un disque, d’une enveloppe et d’un halo.
Concernant AB Aur, Millan-Gabet et al. (2006b) estiment la contribution d’un halo à 8% du
flux en bande H à partir du fait que leur courbe de visibilité ne semble pas être extrapolable à 1 à
la fréquence spatiale nulle (voir la figure 64). En bande K, à partir desmesures interférométriques
issues de la littérature, nous avons modélisé la présence d’un halo par une association d’un
anneau symétrique et d’un flux incohérent additionel. La partie droite de la figure 63 donne
l’ajustement de ce modèle sur les mesures obtenues en bande K. L’ajustement est similaire à celui
effectué avec une distribution en anneau simple (les χ2 obtenus sont très similaires). Ce résultat
n’est pas étonnant puisque les bases de PTI sont longues et contraignent peu les émissions
étendues détectables aux petites fréquences spatiales. Ces mesures ne permettent donc pas de
rejeter la présence d’un halo de matière. Le meilleur ajustement donné en figure 63 correspond
à une fraction de flux en bande K dû au halo d’environ 6%.
Evidemment, ces modèles sont trop simples pour représenter la réalité. Plusieurs types
de distributions des poussières sont en général suggérés. Les deux catégories principales
regroupent d’une part les disques circumstellaires, et d’autre part, les enveloppes de poussières.
Dans la première catégorie, on distingue entre autres les disques actifs (subissant le chauffage
visqueux de l’accrétion) ou passifs (subissant uniquement un chauffage dû à l’irradiation
stellaire); les disques de poussières dont le bord interne est situé à la température de sublimation
et possédant une cavité interne ou au contraire, ceux dont le bord interne peut aller jusqu’à
l’étoile. L’ensemble de ces distributions peut, individuellement ou de manière combinée,
potentiellement reproduire les observables. Dans la section qui suit, nous nous sommes
interessés à deux types de modèles de disques, plus réalistes que les distributions géométriques
simples exposées ci-dessus, pour rendre compte de l’émission des poussières et reproduire les
visibilités absoluesmesurées sur PTI. Le premiermodèle est analytique, et est un ’modèle standard’
de disque d’accrétion (ie inspiré du modèle initial de Lynden-Bell & Pringle (1974)); le deuxième,
’MCFOST’, résout complètement le transfert radiatif.
§ 2. Un modèle de disque d’accrétion dit ’standard’
Le modèle utilisé pour reproduire l’émission des poussières est celui du disque d’accrétion
standard (Malbet & Bertout (1995); voir la section 4 du chapitre précécent).
§ 2.1. Prédiction du modèle à partir de la littérature
Des paramètres additionnels à ceux du tableau 26 sont nécessaires comme éléments d’entrée
dans le modèle. En particulier, le taux d’accrétion (M˙), le bord interne du disque (Rin), son
inclinaison et son angle de position.
En prenant 1,5 10−7 M⊙.an−1 comme taux d’accrétion (Garcia Lopez et al. 2006), un bord
interne de disque situé à 0,2 UA (soit 17,4 R∗), une inclinaison de 9◦ ainsi qu’un angle de
position du disque de 105◦ (Eisner et al. 2004), on obtient un flux dans les longueurs d’onde
de l’infrarouge proche très largement sous-estimé et des visibilités largement surestimées.
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Ceci dit, les paramètres obtenus par ces auteurs sont issus de modélisations particulières, pas
nécessairement en accord avec cemodèle-ci. En effet, le bord interne estimé par Eisner et al. (2004)
est celui d’un corps noir sous la forme d’un anneau émettant à la température des poussières.
Le modèle ’standard’ correspond à l’émission d’un corps noir à une opacité grise. De plus,
l’estimation du taux d’accrétion dépend fortement de la méthode employée pour le calculer.
Avec ces paramètres issus de la littérature, le modèle ’standard’ échoue.
Nous avons donc décidé d’ajuster ce modèle aux différentes observables (photométriques et
interférométriques) en utilisant quatre paramètres libres :
• le taux d’accrétion;
• le rayon du bord interne du disque;
• l’inclinaison du disque;
• l’angle de position du disque.
Pour cet ajustement, nous avons procédé en deux étapes, comme dans le cas de MWC297.
L’ajustement de la distribution spectrale d’énergie, à inclinaison et angle de position fixés,
permet d’obtenir la distance du bord interne du disque et le taux d’accrétion. Dans un second
temps, l’ajustement des visibilités, à rayon de bord interne du disque et taux d’accrétion fixés
(déterminés par la première étape), permet d’obtenir l’inclinaison et l’angle de position du
disque.
Nous avons effectué chaque ajustement en calculant l’écart entre la prédiction du modèle et
les mesures pour 100 valeurs de couples [taux d’accrétion, rayon du bord interne de disque] et
[inclinaison, angle de position] dans le cas d’un ajustement des mesures photométriques d’une
part, et des visibilités d’autre part. Le meilleur modèle est celui qui correspond au χ2 réduit
minimum.
§ 2.2. Ajustement de la distribution spectrale d’énergie
L’ajustement de la distribution spectrale d’énergie, en faisant varier Rin de 1,1 à 50 R∗ et
M˙acc de 10−7 à 10−5 M⊙.an−1, produit les résultats résumés dans le tableau 29 et sur la
figure 65. Le meilleur ajustement avec ce modèle n’arrive pas du tout à reproduire les mesures
photométriques au delà de l’infrarouge proche ni les mesures interférométriques. Les résultats
sont similaires avec une loi d’évolution radiale de la température en r−1/2.
χ2 Rin (R∗) M˙ (M⊙.an−1)
6,4 3,7 6,8 10−7
TAB. 29. Paramètres issus du meilleur ajustement
de la distribution spectrale d’énergie avec le modèle
’standard’ : valeurs du χ2 réduit, du rayon interne du
disque d’accrétion, et du taux d’accrétion.
§ 2.3. Ajustement des visibilités
Les tentatives d’ajustement des visibilités avec ce modèle (afin de déterminer l’inclinaison et
l’angle de position du disque d’accrétion) échouent, quelles que soient les valeurs des paramètres
d’entrée (Rin et M˙acc). Les valeurs de χ2 sont dégénérées et l’inclinaison ainsi que l’angle de
position ne peuvent être contraints. Ce modèle ne porte aucune distinction entre le bord interne,
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Visibilités − modèle ’standard’ (bande K)
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FIG. 65. Résultats de l’ajustement de la distribution spectrale d’énergie : en haut, carte de χ2 pour les paramètres
de rayon interne et de taux d’accrétion. En bas, avec les paramètres du meilleur modèle, les observations
photométriques (à gauche) et interférométriques (à droite) ne sont pas reproduites. La courbe pointillée dans la
distribution spectrale d’énergie correspond à l’émission d’un corps noir à la température effective de l’étoile. La
courbe tiretée est l’émission du disque.
qui est éclairé directement par l’étoile et le reste du disque. Afin de produire le flux dans
l’infrarouge proche nécessaire pour ajuster la distribution spectrale d’énergie, le bord interne
est positionné très près de l’étoile. La taille caractéristique d’émission à 2,2µm est dans ce cas
trop petite et le modèle engendre des visibilités surestimant les mesures obtenues sur PTI.
§ 2.4. Présence d’un halo?
De la même façon que la contribution d’une source de flux incohérent a été testée pour une
distribution de brillance en anneau, la question se pose également pour une répartition de
matière sous la forme d’un disque d’accrétion ’standard’. Le même travail qu’au § 2.2 et au §
2.3 a été effectué en variant la fraction de flux incohérent, mais sans succès : l’écart aux visibilités
mesurées reste conséquent, et l’ajustement des visibilités ne converge pas. La figure 66 donne
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FIG. 66. Les visibilités modélisées avec un
disque ’standard’ et un halo contribuant à 6%
du flux total en bande K ne reproduisent pas
correctement les observations.
les visibilités modélisées en tenant compte d’un halo contribuant à 6% du flux en bande K, et en
prenant les paramètres issus du meilleur ajustement de la distribution spectrale d’énergie.
Ce modèle analytique échoue à reproduire les observables mesurées. Une modification de
la structure du disque, un traitement particulier du bord interne, ou la prise en compte d’une
composante émissive supplémentaire, peut éventuellement contraindre les observations - le
modèle ’standard’ ne considérant que l’émission thermique. En effet, Pinte et al. (2007) ont
montré que dans certains cas, l’émission diffusée, en général négligée dans les calculs, peut
avoir une contribution non négligeable aux visibilités (l’effet est marqué dans le cas des étoiles
T Tauri). L’émission diffusée qui peut être d’origine photosphérique ou thermique (ie émise par
le disque chauffé), est spatialement étendue et pourrait expliquer un déficit de visibilités aux
courtes bases, tel qu’il est suggéré par Millan-Gabet et al. (2006b). Il se peut, par conséquent, que
l’interprétation de l’ensemble des données interférométriques et photosphériques en attribuant
uniquement toute l’émission en excès à une émission thermique pure soit incorrecte.
Pour tester cette hypothèse, nous avons utilisé un modèle de disque passif calculant
de manière complète le transfert radiatif et tenant compte de l’ensemble des contributions
diffusées et thermiques.
§ 3. Un modèle complet de disque passif pour AB Aur
§ 3.1. Le code de transfert radiatif MCFOST
Ce second modèle représente un disque passif constitué de grains de poussière en équilibre
radiatif local avec le champ de radiation (résultant à la fois de l’émission stellaire et du disque
lui-même). Cet équilibre est obtenu en tenant compte de l’absorption du rayonnemement par
les grains de poussière, puis de sa réémission à une autre longueur d’onde, ainsi que de la
diffusion de la lumière, en supposant les grains à l’équilibre thermodynamique local (ie le
cas d’un couplage thermique parfait avec le gaz où tous les grains ont la même température).
Résoudre l’équilibre radiatif revient à déterminer l’intensité spécifique Iλ(~r,~n) en chaque point~r
et direction~n du modèle, et ce, pour chaque longueur d’onde λ.
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L’équation du transfert radiatif s’écrit :
dIλ
ds





ψ(~r, ~n′,~n)Iλ(~r, ~n′)dΩ′ (3.72)
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λ (~r) sont les opacités d’absorption, de diffusion et
d’extinction; s est la distance le long de la direction de propagation; ψ(~r, ~n′,~n) est la distribution
angulaire du rayonnement diffusé qui décrit la fraction d’énergie diffusée de la direction ~n′ vers
la direction~n par unité d’angle solide; Bλ est la fonction de Planck.
Le code en 3 dimensions a été développé par C. Pinte (Pinte et al. 2006) et est basé sur
la méthode Monte Carlo, permettant de diviser l’énergie rayonnée par l’environnement en
différents paquets de photons soumis à une marche au hasard avec de multiples absorptions
et diffusions. Le modèle considère à la fois l’émission photosphérique de l’étoile (pour le
chauffage des poussières) et l’émission thermique propre des poussières. Celle-ci correspond
à la redistribution (immédiate) de l’énergie absorbée. Les diffusions ne modifient pas le bilan
énergétique mais seulement l’état de polarisation du rayonnement. Pour tenir compte de cela, le
formalisme de Stokes est utilisé. L’ensemble des propriétés optiques d’un grain de poussière est
donc décrit à l’aide des sections efficaces d’extinction et de diffusion et des matrices de Mueller
qui permettent de passer d’un état de polarisation à un autre d’unemanière mathématique aisée.
Le code permet d’obtenir :
• une structure de température T(~r) à travers le disque;
• et une intensité spécifique Iλ;
A partir de ces intensités spécifiques, on peut calculer les flux émis dans différentes
directions, et par conséquent des distributions spectrales d’énergie. Il permet aussi d’obtenir des
images à des longueurs d’onde bien précises en tenant compte à la fois de l’émission thermique,
et de l’émission diffusée, et de considérer les différentes contributions individuellement.
La géométrie de la distribution des poussières est axisymétrique. La structure de densité
peut alors être décrite par la densité surfacique et la structure verticale du disque. Ces deux
quantités (la hauteur du disque (H) ainsi que la densité de surface (Σ)) sont paramétrisées pour









où H0 et Σ0 sont les valeurs à r0=100 UA. Ces relations sont valables sous plusieurs
hypothèses: même s’il possède une structure verticale, le disque est considéré géométriquement
mince en tout point (z << r), verticalement isotherme et en équilibre hydrostatique vertical.
Enfin, le disque est supposé non autogravitant.
Pour simuler unmodèle, le code a besoin de valeurs pour 6 paramètres d’entrée : H0: l’échelle
de hauteur; β: l’indice d’évasement de la surface du disque; q: l’exposant de la loi de puissance
pour la densité de surface; Rin: le rayon de bord interne du disque; la masse totale du disque et
enfin, le rayon externe du disque.
Les propriétés des grains peuvent varier en fonction de leur position dans le disque. Les
particules sont homogènes et sphériques, et leurs sections efficaces sont calculées en suivant
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la théorie de Mie. La distribution de taille des grains s’écrit : n(a) ∝ ap, et chaque cellule
de calcul a sa propre distribution n(a,~r). La poussière est un mélange de graphite, silicate et
carbone amorphe (Mathis & Whiffen 1989). Enfin, la sédimentation des grains peut être prise en
compte, ainsi que ses effets directs, comme la réduction de la hauteur d’échelle, la diminution de
la lumière stellaire interceptée par une partie des grains.
Dans la section suivante, je présente un travail préliminaire avec ce modèle, effectué en
collaboration avec C. Pinte. Le but est d’une part d’utiliser un modèle plus complet de disque
pour reproduire les mesures, et d’autre part, de simuler l’impact de la lumière diffusée sur les
observables interférométriques.
§ 3.2. Calcul du transfert radiatif dans le cas de AB Aur
Un certain nombre de paramètres sont fixés lors de l’utilisation du modèle, notamment tous
les paramètres stellaires du tableau 26, ainsi que la masse totale et le rayon externe du disque
qui sont estimés à partir d’observations dans les longueurs d’onde millimétriques. Par ailleurs,
un modèle d’atmosphère stellaire à la température effective a été introduit (modèles NextGen,
Baraffe et al. (1998)). La distribution des grains de poussière (en ∝ a−3.5), tout comme la taille
maximale des grains (200µm), est fortement contrainte par la pente de la distribution spectrale
d’énergie dans les grandes longueurs d’onde (millimétriques). Les plus petits grains ont un
diamètre de 0,03µm.
Le transfert radiatif a été calculé pour 1350 modèles différents correspondant aux variations
des paramètres suivants :
• H0: l’échelle de hauteur, entre 8 et 16 UA;
• q: l’exposant de la loi de puissance pour la densité de surface, entre 0 et -2;
• Rin: le rayon de bord interne, entre 0,2 et 0,5 UA;
• β: l’indice d’évasement (voir l’équation 3.73) entre 1 et 1,25;
• i: l’inclinaison, entre 0 et 90◦;
Le calcul des inclinaisons ne se fait pas de manière continue, mais par intervalles finis (au
nombre de dix, répartis selon un cosinus) et nous avons choisi, par souci de simplicité dans un
premier temps, de ne pas modéliser une possible stratification des grains. Une fois le calcul du
transfert radiatif effectué, des images à 2,2µm, ainsi que des distributions spectrales d’énergie
- toutes deux contenant à la fois l’émission diffusée et thermique - sont obtenues pour chaque
variation des paramètres. Les visibilités correspondant à ces émissions sont obtenues en prenant
la transformée de Fourier des images.
§ 3.3. Ajustement des observables
Une procédure d’ajustement est effectuée pour reproduire les observables photométriques et
interférométriques. Pour chaque variation d’un paramètre, un χ2 réduit est calculé de la même
manière que dans l’équation 1.67. Nous avons au total effectué trois ajustements, sur :
(1) les visibilités (obtenues avec PTI) uniquement;
(2) la distribution spectrale d’énergie uniquement;
(3) l’ensemble de ces observables;
134 CHAPITRE 7 – ETUDE DE L’ENVIRONNEMENT PROCHE DE AB AURIGAE
FIG. 67. Probabilités des paramètres sur l’ensemble des modèles issues des ajustements des mesures
photométriques seules (en bleu), interférométriques seules (en rouge) et de l’ensemble des observables (en noir).
Les meilleurs modèles sont obtenus en prenant les paramètres correspondant aux χ2 réduits
minimum. Les erreurs sur les mesures de flux sont difficilement estimables et ne sont pas
systématiquement mentionnées dans la littérature. Pour cela, nous avons utilisé des erreurs
arbitraires conservatives de 10% de la mesure concernée. Les valeurs de χ2 pour les ajustements
des photométries n’ont par conséquent pas de sens dans l’absolu.
Par ailleurs, certains paramètres sont mal contraints, et plusieurs modèles peuvent être
relativement équivalents en termes de valeurs de χ2. Il est alors intéressant de pouvoir visualiser
l’ensemble des χ2 selon chaque paramètre. Pour cela, nous avons adopté la méthode dite
bayésienne pour laquelle aucune information n’est a priori connue sur les paramètres. Nous
calculons les probabilités P = exp(−χ2/2.0) pour l’ensemble des 1350 modèles simulés et
représentons des courbes de probabilités à une dimension pour chaque paramètre.
Les ajustements individuels des données de la distribution spectrale d’énergie (DSE) et des
visibilités PTI ne convergent pas pour les mêmes modèles. Les résultats sont donnés dans le
tableau 30 ainsi que dans la figure 68. Dans cette dernière, les distributions spectrales d’énergie
ainsi que les visibilités calculées à partir desmeilleurs modèles sont représentéespour l’ensemble
des trois ajustements. La figure 67 donne les probabilités correspondantes. Dans ces figures,
les courbes en bleu sont issues de l’ajustement des mesures photométriques uniquement; les
courbes rouges résultent de l’ajustement des visibilités seulement alors que les courbes noires
correspondent au meilleur modèle ajustant l’ensemble des deux observables.
Avant de rentrer dans les détails de l’ajustement des observables photométriques et/ou
interférométriques, il est intéressant d’étudier la distribution des probabilités pour l’ensemble
des modèles (Figure 67). De manière générale, l’ajustement des mesures photométriques
(courbe bleue) contraint peu les paramètres donnant des probabilités relativement similaires











































FIG. 68. Visibilités (à gauche) et distributions spectrales d’énergie (à droite) obtenues avec les meilleurs modèles
ajustant les mesures photométriques seules (en bleu), les mesures interférométriques seules (en rouge) et l’ensemble
des observables (en noir). Un agrandissement de la partie optique et infrarouge est ajouté à l’intérieur de la figure de
droite.
sur l’ensemble. Seuls l’indice d’évasement du disque β ainsi que la hauteur caractéristique
H0 à 100 UA semblent être déterminés de manière non-équivoque par la distribution spectrale
d’énergie. Ces deux quantités ont un impact sur la quantité globale d’énergie émise par le disque,
il est donc naturel que les mesures de flux les contraignent. Au contraire, le rayon du bord interne
de disque, ainsi que l’inclinaison ne sont pas clairement contraints. Par contre, les visibilités
contraignent ces deux paramètres (courbe rouge) mais pas la hauteur H0. En effet, puisqu’elles
sont mesurées en bande K, elles sont sensibles à la structure et géométrie de la zone responsable
de cette émission, principalement le bord interne du disque de poussière. L’inclinaison du disque
évasé peut avoir un grand impact sur les valeurs à la fois du flux en bande K et des visibilités
puisqu’elle modifie la structure ’apparente’ de la région émissive. De même, les visibilités sont
directement reliées à l’extension de cette dernière, elles contraignent par conséquent fortement le
rayon interne du disque. Enfin, le coefficient de la loi de puissance décrivant la densité surfacique
est très mal contraint par l’ensemble des observables, il se peut qu’il soit différent selon la zone
sondée dans le disque.
• Le meilleur modèle ajustant les données photométriques. L’ajustement de la distribution
spectrale d’énergie seule a été effectué sans le spectre Spitzer/IRS. En effet, celui-ci est
caractéristique de l’émission de petits grains de silicates et s’il est pris en compte, une tentative de
reproduire le flux à 10µm entraine une importante sous-estimation du flux dans les longueurs
d’onde de l’infrarouge proche. Avec la distribution de grains de poussière simulée dans ces
modèles, il est impossible de reproduire ce profil. Puisque l’émission dans les longueurs
d’ondemillimétriques suggèrent des grains relativement gros (∼200µm) et le spectre Spitzer/IRS
des grains de tailles microniques situés en surface, le disque est certainement sujet d’une
sédimentation des grains, que nous avons choisi de ne pas traiter pour l’instant.
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TAB. 30. Paramètres et χ2 réduits obtenus avec le meilleur ajustement des mesures photométriques (de la distribution
spectrale d’énergie; DSE) ou/et des visibilités carrées V2 en bande K avec le modèle MCFOST. Les inclinaisons des
disques de chaque modèle sont contenues dans un intervalle.
Paramètre Ajustement V2 Ajustement Photométrie Ajustement Photométrie+V2
H0 (UA) 16 16 14
q -2 -1,5 -2
Rin (UA) 0,35 0,39 0,46
i (◦) [0 ; 26] [60 ; 66] [37 ; 46]
β 1,25 1,2 1,25
χ2 2,5 / /
Le meilleur modèle issu de l’ajustement des mesures photométriques est donné par les
courbes bleues dans la figure 68. Il n’arrive pas à reproduire le flux dans la bande V, et sous-
estime le flux à 10µm ainsi qu’à 100µm, longueurs d’onde pour lesquelles une seule mesure est
prise en compte. Les flux simulés dans les bandes de l’infrarouge proche sont cohérentes avec les
mesures, dans leur dispersion. Par contre, ce modèle surestime les visibilités obtenues avec PTI :
par exemple, à 80m, la visibilité carrée mesurée est ∼0,13 alors que la prédiction de ce modèle
donne ∼0,53.
• Le meilleur modèle ajustant les données interférométriques. Celui-ci estime correctement
le flux dans l’infrarouge proche tout en surestimant légèrement l’émission dans le visible (voir
Figure 68, courbe rouge). Par ailleurs, les mesures dans l’infrarouge moyen sont inférieures aux
prédictions du modèle à partir de 3µm. Ceci n’est pas étonnant puisque les visibilités PTI ont
été obtenues dans la bande K et sont uniquement significatives de la géométrie de l’émission
à ces longueurs d’onde. La partie du disque principalement responsable de cette émission est
le bord interne, alors que ce sont les couches plus profondes et plus froides qui émettent dans
l’infrarouge moyen.
• Le meilleur modèle ajustant l’ensemble des observables. En combinant les observables
photométriques et interférométriques, le meilleur modèle produit une distribution spectrale
d’énergie ajustant mieux les observations, fournissant une valeur de flux dans la dispersion
des mesures à toutes les longueurs d’onde. Les visibilités produites à 2,2µm ajustent très
correctement les mesures PTI (comme dans le cas où seules celles-ci sont prises en compte). Les
prédictions du meilleur modèle sont représentées en noir dans la figure 68.
Comme on peut le voir, beaucoup de modèles peuvent reproduire de manière acceptable la
distribution spectrale d’énergie d’AB Aur. Modéliser uniquement les mesures photométriques
entraine une dégénérescence des solutions. Les mesures de visibilités apportent une contrainte
spatiale sur la géométrie des régions qui émettent.
• Discussion : meilleurs modèles et paramètres associés. Le tableau 30 donne les paramètres
des meilleurs modèles obtenus pour les trois types d’ajustement. L’ensemble s’accorde sur la
modélisation d’un disque évasé (H ∝ r1,25; avec H0 ∼14 UA), dont la densité surfacique décroît
à mesure que le rayon augmente (Σ ∝ r−2) pour AB Aur.
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TAB. 31. Caractéristiques des ajustements des mesures photométriques d’une part (sans le spectre Spitzer/IRS),
interférométriques d’autre part, et, enfin, de l’ensemble, au niveau de la distribution spectrale d’énergie et des
visibilités à 2,2µm reproduites par les meilleurs modèles. Les paramètres correspondant au rayon du bord interne du
disque (Rin) et à l’inclinaison (i) sont ajoutés. F2µm représente le flux infrarouge proche et F10µm, le flux infrarouge
moyen.
Observables ajustées DSEmodele V2modele Paramètres
Photométries F2µm ∼OK > V2 mesurées Rin=0,39 UA / i∈[60,66]◦
F10µm sous-estimé
V2 F2µm ∼OK ∼OK Rin=0,35 UA / i∈[0,26]◦
F10µm surestimé
Photométries F2µm ∼OK ∼OK Rin=0,46 UA / i∈[37,46]◦
+ V2 F10µm ∼OK
• Si on ajuste uniquement les mesures photométriques, c’est un modèle de disque
fortement incliné (i ∈ [60-66]◦) avec un rayon interne de 0,39 UA qui est obtenu,
produisant un déficit d’émission dans les longueurs d’onde de l’infrarouge moyen. Ceci
dit, les probabilités montrent que l’inclinaison est un paramètre peu contraint par la
distribution spectrale d’énergie et seules les visibilités peuvent la contraindre.
• Si on ajuste uniquement les mesures interférométriques, c’est un modèle de disque vu
de face (i ∈ [0-26]◦) avec un rayon interne plus faible (0,35 UA) qui est obtenu. Ce
modèle reproduit le flux infrarouge proche mais crée un excédent d’émission dans les
longueurs d’onde plus lointaines.
• Enfin, l’ajustement de l’ensemble des observables aboutit à un modèle de disque
modérément incliné (i ∈ [37-46]◦) avec un rayon interne plus éloigné (0,46 UA). Ce
modèle reproduit les visibilités à 2,2µm tout en ajustant correctement les mesures
photométriques dans l’infrarouge proche. Pour ce modèle final, le transfert radiatif
fournit une température de bord interne à 1800 K, compatible avec la température de
sublimation des poussières.
L’ensemble de ces éléments est résumé dans le tableau 31. L’inclinaison du disque dans le
cas de l’ajustement photométrique peut occulter une partie de la zone émissive dans l’infrarouge
moyen, ce qui peut expliquer le déficit dans ces longueurs d’onde mais surtout les grandes
visibilités produites : en effet, si l’émission à 2,2µm peut être assimilée à un anneau lorsqu’elle
est vue de face, une fois inclinée, elle paraitra plus petite pour beaucoup d’orientations de bases.
Afin d’ajuster les visibilités, les simulations proposent un disque vu de face : ainsi, l’observateur
reçoit un maximum de flux du bord interne du disque chauffé par l’étoile ce qui diminue les
visibilités simulées sans avoir à modifier fortement la distance du bord interne. Mais à cause de
cette inclinaison très faible, le flux émis dans l’infrarouge moyen est surestimé. En combinant
les contraintes des visibilités et photométries, l’inclinaison prend une valeur intermédiaire entre
les deux premiers cas permettant d’ajuster les flux à 2,2 et 10µm et c’est le rayon interne qui
est ajusté pour rendre compte des visibilités. L’inclinaison du meilleur modèle avec l’ensemble
des observables est proche de la prédiction de Liu et al. (2005) à 10µm et de la faible inclinaison
obtenue par les analyses de Eisner et al. (2004). La valeur du rayon de bord interne du meilleur






FIG. 69. Images simulées pour le meilleur modèle ajustant les visibilités et la photométrie obtenues en séparant les
différentes contributions à l’intensité. De gauche à droite, de haut en bas : carte de l’intensité totale, de l’émission
thermique uniquement, de l’émission diffusée, et de l’émission thermique diffusée.
modèle est le double de l’estimation effectuée avec un modèle simple constitué d’une étoile
et d’un anneau émettant à 2,2µm. Avec un tel modèle, l’émission des silicates à 10µm n’est
pas reproductible, la prise en compte de cet élément additionnel influencera certainement les
paramètres des modèles.
§ 3.4. La contribution du flux diffusé
Puisque MCFOST permet de simuler les émissions thermiques et diffusées, il est intéressant de
comprendre leurs impacts sur les visibilités et leurs contributions relatives dans les modèles
de distribution de matière simulés ci-dessus. En effet, en général, l’émission diffusée est
négligée mais bien qu’elle soit étendue, elle peut largement biaiser les déterminations de tailles
caractéristiques ou des paramètres géométriques comme le suggèrent Pinte et al. (2007).
La figure 69 donne les images simulées correspondant au meilleur ajustement de l’ensemble
des mesures obtenues (photométriques et interférométriques), en séparant les contributions de
lumière thermique, diffusée et thermique diffusée. Les dimensions des cartes sont 64”x64”, soit
9UAx9UA. Les tailles caractéristiques d’émission ainsi que l’intensité de chaque type émission
en bande K sont différentes. Pour estimer cela, nous avons déterminé des termes en FiV2i pour
chacune des contributions à 2,2µm. Fi est le flux à 2,2µm de la contribution i, et V2, la visibilité
carrée prédite par le modèle pour cette contribution. La figure 70 donne ces termes normalisés






















FIG. 70. Produits du flux et de la
visibilité carrée (FV2) pour la contri-
bution thermique (T; courbe bleue),
pour la somme des contributions
thermique et diffusée (T+D; courbe
rouge), pour la somme des contri-
butions thermique, diffusée et ther-
mique diffusée (T+D+TD; courbe
magenta) en fonction de la base.
Les valeurs ont été normalisées
par la somme des flux individu-
els à la fréquence spatiale nulle.
L’émission thermique diffusée est
la contribution dominante.
par la somme des trois contributions à la fréquence spatiale nulle. En bande K, c’est l’émission
thermique diffusée qui domine, contribuant jusqu’à ∼50% de l’énergie. Cette contribution n’est,
en général, pas prise en compte dans les modèles de disque, comme celui du disque ’standard’,
et peut peut-être expliquer le bien meilleur ajustement des observables parMCFOST.
§ 4. Discussion
Tout comme le modèle de disque ’standard’, le modéle de disque passif possédant un bord
interne gonflé (Isella & Natta 2005) ne peut reproduire ces observations. Ce modèle analytique
décrit de manière auto-cohérente l’évaporation des grains de poussière à la température de
sublimation ainsi que sa dépendance à la densité du gaz. Le bord interne du disque est gonflé à
cause de son irradiation directe par l’étoile centrale. Le disque modélisé est constitué de silicate,
composant le plus réfractaire, est en équilibre hydrostatique et est isotherme verticalement.
Ces auteurs ont confronté les prédictions de leur modèle aux mesures de visibilités obtenues
sur AB Aur. Les mesures photométriques sont utilisées uniquement si les paramètres des
modèles obtenus sont trop dégénérés. Les seuls paramètres libres sont l’orientation du disque
(inclinaison et angle de position) et la taille des grains de poussière. L’ajustement des visibilités
est impossible. En effet, quelle que soit la taille des grains de silicate, le modèle produit des
bords internes beaucoup trop grands pour être cohérents avec les données (voir Figure 71). Pour
obtenir une distance compatible, il est nécessaire de placer la température de sublimation de
la poussière à 2800K ce qui est trop élevé pour tous les types de poussière susceptibles d’être
présents dans les disques.
Le modèle de transfert radiatif que nous avons utilisé ici reproduit correctement les
observables photométriques et interférométriques. Cette étude réhabilite le disque comme
possible structure des poussières autour d’AB Aur. L’apport majeur de ce modèle est, outre le
calcul du transfert radiatif, de tenir compte de l’ensemble des émissions thermiques et diffusées
qui peuvent jouer un rôle dans l’ajustement de l’ensemble des observables. Ceci dit, notre
étude préliminaire montre que certains paramètres ne sont que peu contraints par les meilleurs
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FIG. 71. Visibilités carrées modélisées par
Isella et al. (2005) (disque incluant un
bord interne gonflé) : les traits pleins donne
le modèle obtenu avec la taille de grain
maximale; celui-ci ne correspond pas aux
mesures effectuées sur IOTA et PTI. En
trait tireté, ce modèle peut reproduire les
visibilités mais nécessite une température de
sublimation trop grande pour être réaliste.
modèles et l’ajustement correct de la distribution spectrale d’énergie complète en incluant le
spectre Spitzer/IRS est impossible.
Plusieurs pistes sont envisagées pour la poursuite de ce travail :
(1) de combiner les mesures PTI en bande K avec les données obtenues en bande H sur
IOTA (Millan-Gabet et al. 2006b). Cette étude permettra de mieux contraindre les
modèles en combinant des informations spatiales et photométriques dans deux couleurs
différentes. De plus, parce que les longueurs et orientations de bases de IOTA sont
différentes de celles de PTI, cela apportera des contraintes géométriques additionnelles.
(2) de modéliser une stratification des grains : en effet, la raie d’émission des silicates
à 10µm est marquée et indique la présence de petits grains en surface. Le flux
millimétrique indique par contre la présence de gros grains dans des zones plus
profondes. Une différenciation spatiale des grains à l’intérieur du disque, verticale
(sédimentation) ou radiale, pourrait apporter une solution à l’ajustement de la
distribution spectrale d’énergie complète et des visibilités en changeant les propriétés
thermiques de l’ensemble des grains.
(3) d’effectuer le calcul du transfert radiatif dans le cas d’une enveloppe de matière
compacte comme il a été suggéré par Vinkovic´ et al. (2006). D’après Miroshnichenko
et al. (1999), dans les systèmes jeunes pour lesquels le disque est enfoui dans un halo
de matière, c’est l’émission de ce dernier qui domine jusqu’à des longueurs d’onde
∼100µm, le disque émergeant aux plus grandes longueurs d’onde. Cette théorie peut
éventuellement expliquer la disparité dans les valeurs d’inclinaison suggérées pour
AB Aur dans la littérature, et reproduire à la fois les mesures photométriques à toutes
les longueurs d’onde ainsi que les visibilités.
Outre les simulations et analyses futures que nous prévoyons sur ces données, il reste un
nombre de questions sur la physique même des modèles à utiliser. Faut il considérer ou non
le chauffage visqueux dû à l’accrétion? Quel est son impact sur la position du bord interne du
disque? L’existence de gaz à l’intérieur de la cavité du disque de poussière d’AB Aur a été mise
en évidence par Brittain et al. (2003). Celui-ci protègerait le bord interne du disque de poussière
d’une partie de l’irradiation stellaire, mais faut-il prendre en compte sa contribution à l’émission
à 2,2µm? Ces mêmes auteurs estiment une inclinaison inférieure à 9◦ à partir de ses mesures
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de profils de raies de CO. L’inclinaison du système est donc un paramètre sur lequel les valeurs
données dans la littérature ne s’accordent pas et qu’il reste à déterminer.
La section suivante présente une analyse préliminaire des observations spectro-
interférométriques obtenues avec AMBER/VLTI autour de la raie d’émission Brγ.
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5. Quelle origine pour l’émission Brγ?
Flux







FIG. 72. A gauche : la raie Brγ émise par AB Aur mesurée par NIRSPEC/KECK en 2002 avec une résolution spectrale
de 25000 (Brittain et al. 2007). A droite : les visibilités carrées mesurées par AMBER/VLTI en fonction de la longueur
d’onde à travers la bande K. Les lignes tiretées délimitent la raie Brγ.
§ 1. Les mesures spectro-interférométriques
Puisque les raies d’hydrogène sont des traceurs d’activité (comme l’accrétion, un vent), il est
intéressant de les utiliser pour contraindre la géométrie du gaz ainsi que les phénomènes
associés. Ces raies peuvent être émises dans des colonnes d’accrétion connectant le disque à
l’étoile, par le gaz ionizé situé à l’intérieur du rayon de sublimation de la poussière, ou enfin, par
une éjection de matière sous forme de vent. AMBER, en associant une résolution spectrale à la
haute résolution angulaire obtenue par le VLTI, fournit des informations d’extensions spatiales
à chaque longueur d’onde de son spectre en bande K.
Pour chaque longueur d’onde, la visibilité mesurée par AMBER, à la base B, peut s’écrire de
la manière suivante :
Vmesure =
F∗ +VdFd +VλFλ
F∗ + Fd + Fλ
(1.74)
où F∗, Fd et Fλ sont les flux stellaire, du disque de poussières, et du gaz émettant à la longueur
d’onde λ dans la raie. Les deux premiers sont obtenus par des mesures photométriques en bande
large (de la littérature) et le dernier est contenu dans le spectre AMBER. Vd est la visibilité due à
l’émission des poussières (continu) à la base B et est donné par le niveau des visibilités en dehors
de la raie d’émission. A partir des mesures spectro-interférométriques obtenues sur AMBER, on
a donc accès aux visibilités Vλ, correspondant à l’émission du gaz à la longueur d’onde λ, avec
une résolution spectrale de 1500 dans la bande K.
La figure 72, à gauche, donne un spectre obtenu par le spectrographe NIRSPEC/Keck, avec
une résolution spectrale de 25000. La figure de droite rappelle les visibilités carrées mesurées par
AMBER. Aucune variation de la visibilité à travers la raie Brγ, aux barres d’erreurs près, n’est
observée : les émissions aux longueurs d’onde échantillonnées par le spectre AMBER ont des
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tailles caractéristiques similaires. En particulier, l’émission de la raie Brγ provient d’une zone
dont la taille caractéristique est semblable à celle responsable de l’émission des poussières dans
les longueurs d’onde infrarouge proche. Cette émission continue est principalement localisée
au niveau du bord interne du disque de poussière (ou d’une distribution quelconque), situé à
la distance à laquelle les grains se subliment. La courbe de visibilités indique par conséquent
que la raie Brγ est émise à proximité du bord interne du disque. Dans l’analyse effectuée dans la
section précédente, nous avons estimé ce rayon à 0,46 UA.
§ 2. Les rayons caractéristiques
Les phénomènes possiblement responsables de l’émission de la raie Brγ (cités ci-dessus) sont
reliés à des échelles spatiales caractéristiques. Elles sont au nombre de 4 :
(1) le rayon de l’étoile, R∗;
(2) le rayon de troncation du disque, Rt : il s’agit de la distance à laquelle le champ
magnétique dévie la matière accrétée radialement dans le disque vers des colonnes
d’accrétion. Si l’émission de la raie Brγ a lieu dans les colonnes d’accrétion alors, elle
se situe entre R∗ et Rt.
(3) le rayon de corotation Rc : c’est la distance à laquelle la vitesse angulaire du disque
égale celle de l’étoile. Rc est nécessairement plus grand que Rt pour que des colonnes
d’accrétion puissent se former (Bessolaz et al. 2007).
(4) et enfin, le rayon de bord interne du disque de poussière, Rin, qui correspond à la
sublimation des poussières.
Le rayon de corotation Rc s’exprime par l’égalité des vitesses angulaires du disque et de







où G est la constante de la gravitation; M∗, la masse de l’étoile et v la vitesse de l’étoile. La
connaissance de cette dernière est donc nécessaire pour déterminer Rc. En comparant des profils
de raies photosphériques avec des spectres synthétiques élargis par la rotation, Boehm et al.
(1996) estiment un vsin(i) de 80±5 km/s pour AB Aur. Dans les longueurs d’onde visibles,
l’inclinaison estimée avec les mesures obtenues sur le HST est inférieure à 45◦ (Grady et al. 1999).
La figure 73 donne l’évolution du rayon de corotation en fonction de l’inclinaison de 0 à 90◦,
pour cette valeur de vsin(i). La ligne horizontale délimite la zone où le rayon de corotation
devient inférieur au rayon stellaire (ie de manière équivalente, où la vitesse de rotation devient
supérieure à la vitesse de dislocation de l’étoile). Pour une inclinaison maximale de l’ordre de
45◦, on obtient une valeur maximale du rayon de corotation autour de 0,03 UA, soit 2,3 R∗.
Le rayon de troncation est obtenu en écrivant l’équilibre entre la pression magnétique et la
pression thermique dans le disque (Bessolaz et al. 2007). Le champ magnétique freine la matière
accrétée, qui s’accumule au bord du disque jusqu’à ce que le gradient de pression soit suffisant
pour soulever la matière vers les colonnes d’accrétion.
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vsini=80km/s
Rcorotation < R*














FIG. 73. Evolution du rayon de corotation en fonction
de l’inclinaison du système (ligne pleine). Les
courbes tiretées correspondent à l’erreur sur la
valeur de vsin(i). La ligne horizontale délimite la
zone où Rc devient inférieur au rayon stellaire.
TAB. 32. Valeurs des échelles spatiales caractéristiques en UA.
R∗ Rt Rc Rin
∼0,013 ? ≤0,03 ∼0,46
où B∗ est le champ magnétique stellaire.
Dans cette équation, deux paramètres sont mal contraints : le taux d’accrétion et le champ
magnétique. Le premier a été estimé au maximum à 7,5 10−8M⊙.an−1 par Bohm & Catala
(1993) qui se sont basés sur l’absence de veiling dans les longueurs d’onde optique alors que
Garcia Lopez et al. (2006) l’estiment au double, en se basant sur l’intensité de la raie Brγ et
sur une loi empirique de Calvet et al. (2004), valables pour les étoiles T Tauri et les naines
brunes. Le taux d’accrétion est donc très mal connu. Par ailleurs, le champ magnétique dipolaire
est difficilement mesurable. Catala et al. (1993) n’observent aucun signal dans la polarisation
circulaire des raies de FeII et concluent sur une valeur maximale de champ de l’ordre de 1 kG.
Plus récemment, Alecian et al. (2007) ont effectué des observations spectropolarimétriques sur un
grand échantillon d’étoiles de Herbig, y compris AB Aur, et n’ont détecté de champ supérieur à
100 G pour seulement 4 d’entre elles. Le rayon de troncation, qui est proportionnel à (B4∗/M˙2)1/7,
est par conséquent très mal déterminé. Avec les valeurs de taux d’accrétion et de champs
magnétiques obtenus dans la littérature, nos calculs donnent des rayons de troncation inférieurs
au rayon stellaire (au maximum 0,0008 UA). Nous ne considérons par conséquent aucune valeur
de Rt. Puisque le fait que Rt < Rc conditionne l’existence de colonnes d’accrétion, nous pouvons
considérer que la zone où l’accrétion est possible est limitée entre R∗ et Rc, ie entre 0,013 UA et
0,030 UA. Ces valeurs sont résumées dans le tableau 32.
§ 3. Eléments d’interprétation
Si on considère l’accrétion comme seule responsable de l’émission de la raie Brγ et que l’on
considère R∗ et Rc comme limitant la zone d’accrétion magnétosphérique (puisque Rc est la
valeur maximale possible pour Rt pour ce type d’accrétion), l’émission Brγ est confinée à
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l’intérieur du bord interne du disque de poussière, entre 0,013 UA et 0,030 UA (ie 0,18 et 0,4
millisecondes d’angle respectivement). Dans ce cas, on s’attend à une augmentation considérable
de la visibilité mesurée par AMBER au niveau de la raie puisque la taille caractéristique de la
zone émissive en Brγ est beaucoup plus petite que la partie responsable de l’émission du continu,
ce qui n’est pas observé.
Une autre possibilité est que la raie Brγ soit émise par du gaz ionisé optiquement mince
présent dans la cavité à l’intérieur du rayon de sublimation des poussières, jusqu’au rayon de
troncation du disque d’accrétion. Dans ce cas, la zone responsable de l’émission de la raie serait
contenue entre Rt et Rin, avec Rt <Rc. Une augmentation de la visibilité est aussi attendue dans
un tel scénario, même si son amplitude devrait être moins grande, si on fait l’hypothèse grossière
d’une répartition uniforme du gaz émettant dans la raie entre ces deux rayons. Il se peut, par
contre, qu’il s’agisse d’un anneau de gaz présent spécifiquement à côté du bord interne du disque
de poussière, comme le suggèrent Brittain et al. (2003) à partir des émissions de CO.
Enfin, la raie Brγ pourrait être émise par de la matière en expansion sous la forme d’un vent.
Boehm et al. (1996) rapportent à ce propos les observations de spectres riches avec notamment
le triplet de CaII, la raie de l’Helium I, et la raie Hα en PCygni : un vent présent sur une plus
grande échelle est donc présent. Ceci dit, Brittain et al. (2007) considèrent que l’émission Brγ ne
peut provenir d’un vent stellaire puisque la raie ne présente pas d’absorption décalée vers le bleu
comme dans la raie Hα. Il est possible qu’elle soit alors émise par un vent de disque (Ferreira
et al. 2006) au niveau du bord interne du disque de poussière. L’étude et la modélisation de ces
scénarios restent à achever.
6. Conclusion
Alors que la variation des visibilités mesurées sur MWC297 (HBe) à travers la raie Brγ peut être
interprétée par un vent en expansion, les observations effectuées sur AB Aur (HAe) ne montrent
aucun changement de visibilité : le gaz émettant dans la raie se situe près du bord interne du
disque de poussière. Les origines de la formation de cette raie semblent donc être de différentes
natures entre la Herbig Be et la Herbig Ae. De lamêmemanière, la structure de la distribution des
poussières émettant dans l’infrarouge moyen est différente : pour MWC297, elle a été modélisée
avec succès en utilisant un disque d’accrétion standard dont le rayon interne peut être situé à
quelques rayons stellaires de l’étoile alors que pour AB Aur, le meilleur modèle de disque situe
le bord interne du disque à la température de sublimation des poussières et considère le flux
diffusé.
Afin de pouvoir contraindre les phénomènes de perte de masse et d’accrétion en fonction
des propriétés stellaires, il est nécessaire de combiner plusieurs techniques observationnelles
permettant d’accéder à des contraintes complémentaires (tant au niveau de la géométrie que des
phénomènes) sur l’environnement de ces étoiles. Des données interférométriques additionnelles,
avec notamment des mesures de clôtures de phase dispersées spectralement, associées à des
mesures spectroscopiques à une haute résolution apporteront de nouvelles informations sur les
phénomènes en jeu dans les zones internes autour des étoiles de Herbig.
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FIG. 74. Vue schématique de l’environnement des FU Ors. Adaptée de Hartmann & Kenyon (1996).
1. FU Orionis
• Les FU Ors. FU Orionis, située à 450 pc, est le prototype d’une petite classe d’objets, appelés
les FU Ors. La particularité principale de ces sources est qu’elles présentent des éruptions avec
une forte augmentation de leur luminosité de plusieurs magnitudes sur des temps relativement
courts (de∼1 à 20 ans), suivies d’une diminution lente de leur luminosité sur plusieurs décennies
(50-100ans) (Herbig (1977); Hartmann & Kenyon (1985)). Du fait de leurs associations avec des
régions de formation stellaire et de la détection d’un fort excès d’émission dans l’infrarouge dû
à la poussière circumstellaire, les FU Ors sont des objets jeunes (Goodrich (1987)). Ces objets ont
par ailleurs des caractéristiques bien particulières : le spectre optique correspond à l’émission
d’atmosphères de géantes de types spectraux F-G alors que le spectre dans l’infrarouge proche
est celui de supergéantes de types spectraux K-M. Ce dernier est dominé par des bandes de
CO en forte absorption. D’autres éléments spectraux caractérisent clairement ces objets : par
exemple, les raies de Balmer, en particulier Hα, présentent une forte absorption et sont déplacées
vers le bleu de plusieurs centaines de kilomètres par seconde (Bastian & Mundt 1985). Les raies
optiques et infrarouges présentent des pics dédoublés, et leurs largeurs varient avec la longueur
d’onde. Cette observation a été interprétée comme la signature d’une rotation différentielle.
Le scénario le plus généralement accepté est que ces objets sont des étoiles T Tauri entourées
d’un disque d’accrétion (Hartmann & Kenyon (1985)). Ces systèmes subissent alors des périodes
où le taux d’accrétion augmente de manière considérable (de ∼ 10−7M⊙.an−1, valeurs typiques
pour les étoiles T Tauri, jusqu’à des valeurs de l’ordre de 10−4M⊙.an−1). Pendant ces époques le
disque est très brillant et domine la luminosité du système d’un facteur 100-1000 par rapport à
l’étoile (Hartmann & Kenyon (1996)).
La modélisation de la distribution spectrale d’énergie, de la forme des raies d’absorption,
caractéristique d’un disque en rotation, appuient cette théorie. Par ailleurs, la variation du
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type spectral en fonction de la longueur d’onde indique que ces disques sont suffisamment
chauds pour générer des raies photosphériques et pour générer leur chaleur de manière
interne. L’environnement dans lequel évoluent ces étoiles est donc complexe, avec une
enveloppe en effondrement alimentant l’accrétion à travers un disque circumstellaire avec un
taux d’effondrement inférieur à 10−5M⊙.an−1 et un vent de disque éjectant environ 10% de la
masse accrétée (Hartmann & Calvet (1995)). La figure 74 schématise cet environnement.
Il a été proposé que toutes les étoiles T Tauri passent par une phase de type FUOr. Lamajeure
partie de la masse d’une étoile T Tauri classique doit être accrétée à travers le disque d’accrétion,
reliquat de l’effondrement d’un nuage protostellaire en rotation, mais la plupart des T Tauri
n’ont pas des taux d’accrétion suffisamment élevés pour construire une étoile de faible masse
sur des échelles de temps de l’ordre de quelques millions d’années. Une phase FU Or pourrait
donc être une solution. De plus, un nombre de plus en plus grand d’objets jeunes présentent des
caractéristiques communes avec les FU Ors (Aspin & Reipurth (2003)).
• L’origine des éruptions. Pour déclencher ces éruptions, plusieurs scénarios ont été
suggérés, avec des instabilités dans le disque comme origine de ces explosions.
Des instabilités visqueuses thermiques dans le disque, alimenté par une enveloppe en
effondrement, ont été proposées comme solution par Bell & Lin (1994). Afin de générer de
telles instabilités, une température élevée supérieure à 104K, impliquant de grandes densités
de surface et par conséquent de grandes profondeurs optiques, est nécessaire. Les instabilités
sont produites lorsque la chaleur est efficacement piégée à l’intérieur du disque et que le
refroidissement ne peut pas compenser le chauffage visqueux. N’importe quelle perturbation de
l’équilibre entre refroidissement radiatif et chauffage visqueux peut donc être à l’origine d’une
augmentation radicale du taux d’accrétion.
Une source d’instabilités a été plus particulièrement étudiée : la multiplicité. En effet, pour
générer de telles instabilités à l’origine des éruptions, Bonnell & Bastien (1992) ont proposé
des interactions de marées dans les systèmes multiples où l’explosion résulterait du passage au
périastre d’un système très excentrique. Clarke & Armitage (2003) ont montré que la présence
d’un compagnon, ou d’une planète massive enfouie dans le disque, produirait une modulation
périodique des raies photosphériques en absorption. La période observée dans FU Orionis
correspondrait à une orbite avec un demi-grand axe à 10 R⊙, distance à laquelle la présence
d’une planète massive responsable du déclenchement de l’instabilité est attendue. En suivant
cette idée, Lodato & Clarke (2004) ont étudié les interactions entre le disque d’accrétion et
une planète massive. Ils ont montré qu’elles produiraient naturellement des éruptions avec
des changements abrupts de luminosité sur environ une année, comme ceux observés dans les
photométries de FUOrionis et V1057Cyg. L’accumulation dematière au niveau de la position du
compagnon produirait une instabilité thermique dans le disque. Des preuves observationnelles
de la multiplicité des FU Ors peuvent apporter des contraintes à ces scénarios.
A partir d’observations avec l’optique adaptative du télescope Subaru, Wang et al. (2004)
ont détecté un compagnon faible autour de FU Ori (contraste de brillance de 4 magnitudes).
Ce compagnon est situé à 0,50±0,03” (soit 225±14UA) et orienté à 160,8±3,0◦ (Figure 75). Ce
compagnon est très probablement une étoile pré-séquence principale avec une masse de 1,1 M⊙.
Ce résultat a par la suite été confirmé par Reipurth & Aspin (2004) qui ont obtenu des mesures
photométriques et spectroscopiques dans l’infrarouge sur le compagnon mettant en évidence un
excès clair dans ces longueurs d’onde ainsi qu’un type spectral K. Ces auteurs suggèrent par
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FIG. 75. Image de FU Orionis obtenue en
optique adaptative dans la bande K (Wang
et al. 2004). Le compagnon situé à 0,5” est
signalé par des tirets blancs.
ailleurs que FU Orionis est une binaire serrée avec un compagnon situé à moins de 10UA et
dans ce cas, l’étoile serait le troisième membre d’un système triple. De plus, ils proposent la
possibilité que les évènements FU Ors représentent une étape dans la formation d’une binaire
proche avec des éruptions aux passages par le périastre. L’absence de jets dans la majorité des
FU Ors serait alors due au fait que les binaires proches ont perdu l’organisation des champs
magnétiques nécessaire pour la collimation de matière sous forme d’un jet. Le compagnon
détecté en optique adaptative n’est probablement pas responsable des éruptions parce que
sa séparation est trop grande. Afin de vérifier ces hypothèses et de détecter l’éventuelle
présence d’un compagnon, stellaire ou planétaire, à quelques unités astronomiques, il est
nécessaire d’accéder à une résolution angulaire d’une dizaine de millisecondes d’angle que
seule l’interférométrie optique peut aujourd’hui apporter.
Après les premiers résultats interférométriques de Berger et al. (2000), Malbet et al. (2005)
ont observé FU Orionis avec les interféromètres IOTA, PTI et VLTI sur un total de 10 bases
entre 1998 et 2003, et ont marginalement détecté à 2-σ la présence d’un compagnon proche ou
d’une tache à la surface du disque d’accrétion. Ils basent cette conclusion sur l’observation
d’une oscillation au maximum de 10% dans les visibilités en bande K sur une base de PTI
(base dite ’Nord-Sud’ de 110m de long). Leur modèle ajustant au mieux les observations est
un disque d’accrétion standard, résolu par PTI (incliné de i = 48◦+9−10 et orienté selon un angle de
position Ω = 8◦+21−21), mais présentant une tache non résolue située à une distance de 10±1UA
de l’étoile centrale et orientée selon un angle de position de 130◦±1◦. Leurs données de 1998,
1999 et 2000 sont compatibles avec la détection d’un mouvement presque radial à une vitesse
de 1,2±0,6 UA/an, alors que les données de 2003 ne peuvent pas contraindre les paramètres
de l’objet. Leur meilleur ajustement détermine une différence de magnitude de 3,6 en bande H.
Ceci dit, les paramètres issus de leur meilleur ajustement sont à prendre avec précaution parce
que beaucoup de solutions acceptables aboutissent à des valeurs radicalement différentes. Par
ailleurs, la solution avec la tâche n’est pas statistiquement meilleure que les autres solutions qui
ne présentent pas une telle caractéristique.
En utilisant les trois télescopes de l’interféromètre IOTA, il est possible d’avoir accès à des
mesures de clôture de phase. Ces mesures fournissent une information sur la phase de l’objet
observé et donnent donc une indication sur la répartition du flux cohérent mesuré. Obtenir des
mesures de clôture de phase permet donc d’étudier l’asymétrie en brillance des FU Ors et donc
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l’éventuelle présence d’un compagnon proche. En effet, la signature d’une binaire en clôture de
phase est d’autant plus nette que la différence de flux est faible. A partir de telles observations
sur FUOrionis, nous avons cherché à poser la question de l’existence d’un compagnon proche en
estimant un degré de confiance dans une telle prédiction à partir de mesures interférométriques
sur IOTA.
2. Observations et réduction de données
§ 1. IOTA
L’interféromètre IOTA, aujourd’hui démonté, était constitué de trois télescopes (des sidérostats
de 45cm de diamètre) pouvant être positionnés sur 17 stations réparties le long de deux bras
orthogonaux formant un L de dimensions 15m x 35m. Les télescopes nommés A et C peuvent
être positionnés le long du bras de 35m alors que le troisième télescope, nommé B, peut être
déplacé le long du bras de 15m. La base séparant deux faisceaux qui interfèrent est donc
comprise entre 5 et 38m permettant d’atteindre une résolution comprise maximale de ∼9
millisecondes d’angle. Un miroir plan actif permet de corriger des effets de tip-tilt. Les faisceaux
sont transportés depuis le télescope jusqu’au cœur de la recombinaison (avec codage temporel)
par des lignes à retard qui sont placées sous vide. Une grande ligne à retard compense la
différence des chemins optiques globale entre faisceaux et une petite ligne à retard assure cette
égalité en temps réel en compensant le mouvement apparent de l’étoile dû à la rotation de la
Terre. Un actuateur piézoélectrique module temporellement la différence de marche.
La recombinaison a lieu à l’intérieur du composant d’OI, IONIC3, fabriqué par le LETI,
présentant 3 entrées et 6 sorties en opposition de phase deux à deux. Un schéma du composant
peut être trouvé en Figure 76. Ce recombineur n’a pas de voies dédiées à l’enregistrement des
variations de photométries, celles-ci étant calculées directement à partir des interférogrammes
comme dans la section § 4.4 du chapitre 4. La lumière provenant de chaque télescope A, B, ou
C, est injectée dans une fibre monomode, l’ensemble des fibres étant ensuite aligné dans une
nappe collée au composant d’OI afin d’assurer une injection optimisée dans les guides d’onde.
Le circuit optique sépare la lumière provenant de chaque télescope avant de recombiner les sous-
faisceaux avec ceux provenant des deux autres télescopes dans des coupleurs, qui jouent le rôle
d’une séparatrice en optique classique. Les recombinaisons se font donc par paire (AB, BC, AC).
A la sortie de chaque coupleur, deux interférogrammes en opposition de phases sont modulés
temporellement permettant l’enregistrement de systèmes de franges sur le détecteur. La limite
FIG. 76. Composant recombineur de 3 téle-
scopes en bande H installé sur IOTA de 2002
à 2006.
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FIG. 77. Franges typiques obtenues sur FU Orio-
nis sur une base.
de magnitude atteignable avec cet ensemble IONIC3/IOTA est de 7 en bande H, ce qui permet
l’observation de FU Orionis (de magnitude 5,7).
Chaque mesure interférométrique rassemble un ensemble d’étapes comprenant :
• une acquisition avec les trois obturateurs fermés, empêchant les faisceaux provenant
des trois télescopes de se propager à l’intérieur du composant. Cette étape permet de
déterminer le courant d’obscurité que le détecteur mesure constamment;
• trois acquisitions successives laissant passer uniquement un faisceau sur les trois. Ces
étapes permettent de déterminer la répartition des flux à l’intérieur du composant, et de
calculer la matrice dite des kappa pour le calcul de la photométrie instantanée (voir la
section § 4.4 du chapitre 4);
• une acquisition avec tous les faisceaux se recombinant à l’intérieur du composant d’OI,
étape permettant le calcul des visibilités et clôtures de phase.
Chaque observation de l’objet scientifique est précédée puis suivie de l’observation d’un étalon
de référence non résolu (calibrateur), angulairement proche (< 10◦), de brillance et type spectral
proches de celui de la source étudiée, et dont le diamètre est précisément connu.
§ 2. La réduction des données
• Principe. Pour la réduction de données, j’ai utilisé un logiciel en language IDL, développé
par J. Monnier. Ce logiciel est basé sur la mesure du spectre de puissance de chaque
interférogramme pour déterminer la visibilité, comme proposé dans Coudé Du Foresto
et al. (1997), après correction des fluctuations d’intensité et soustraction de plusieurs biais
instrumentaux dûs aux bruits de lecture, fluctuations résiduelles d’intensité, et bruits de photons
(Perrin 2003). Un suiveur de franges en temps réel (Pedretti et al. 2005) permet d’obtenir une
égalisation des chemins optiques pour cophaser les interférogrammes obtenus sur les trois bases,
garantissant des mesures de clôture de phase correctes. Celles-ci sont estimées en sommant les
phases individuelles des trois systèmes de franges obtenues sur les trois bases d’IOTA. Ce calcul
suit la méthode présentée dans Baldwin et al. (1996). Chaque mesure est une moyenne de 200
interférogrammes.
• Etapes de la réduction. Plus précisément le logiciel utilisé suit les étapes suivantes :
(1) A partir des données brutes, il y a création d’un fichier récapitulatif, par nuit
d’observation, donnant toutes les informations sur les enregistrements : noms de
l’étoile et des calibrateurs, mode de lecture du détecteur, désignation des fichiers
correspondants;
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(2) A partir des mesures photométriques et de fond, la matrice des kappa, donnant la
répartition des flux à l’intérieur du composant d’OI, est calculée. Les déséquilibres de
flux vont être corrigés ultérieurement à partir de cette matrice;
(3) Les interférogrammes ainsi que les densités spectrales de puissance correspondantes
sont visualisés. Cette étape permet d’effectuer une sélection visuelle des
interférogrammes de bonne qualité et de supprimer ceux qui sont corrompus. En
effet, ceux qui ont subi un décalage brusque de la différence de marche, par exemple,
à cause du piston atmosphérique différentiel sont alors partiellement visibles, et ils
sont supprimés lors de cette étape. De même, lorsque les franges n’existent pas sur
certains fichiers, la densité de puissance correspondante est nulle. Les interférogrammes
concernés sont alors supprimés. La figure 77 montre un interférogramme typique
obtenu sur une base de IOTA sur FU Orionis;
(4) La densité spectrale moyennée sur les interférogrammes sélectionnés est ensuite
visualisée et ajustée par une gaussienne. Le niveau de fond (dû au bruit de lecture,
bruit de photons et à un terme de photométrie résiduel) est estimé en ajustant une
loi de puissance entre les mesures à basses et hautes fréquences, puis soustrait aux
valeurs de la densité spectrale de puissance. La figure 78 présente un exemple de
densité spectrale correspondant à FU Orionis et à son calibrateur HD42807 : les parties
rouges correspondent aux intensités de densité spectrale à ajuster pour déterminer les
visibilités alors que les bleues sont les parties à basses et hautes fréquences (BF et HF,
respectivement), hors du pic dû aux franges, qui permettent d’estimer le niveau de fond;
(5) Des visibilités non calibrées des variations photométriques, ainsi que des clôtures de
phase sont obtenues pour chaque source. Les premières résultent de l’intégration de la
densité spectrale de puissance (corrigée du fond) sur la largeur du pic. Les deuxièmes
sont calculées en formant un bispectre en considérant trois systèmes de franges, issus
des mesures sur les trois bases, cophasés par le suiveur de frange. Le bispectre est
obtenu par le produit complexe des transformées de Fourier (ie spectre) de chaque
interférogramme, en imposant une condition de clôture de fréquence pour considérer
un triangle fermé et utiliser la propriété des clôtures de phase d’annuler les phases
aléatoires dues à l’atmosphère. Par ailleurs, le calcul est effectué en faisant l’hypothèse
que la fenêtre temporelle dans laquelle est calculée la clôture de phase est inférieure au
temps de cohérence afin de maintenir les phases des franges stables lors des mesures (ie
la turbulence est figée dans ces intervalles) (Hale et al. 2003).
(6) La calibration photométrique est appliquée aux mesures, et des visibilités et clôtures de
phase non calibrées sont obtenues;
(7) Les mesures obtenues sur le calibrateur sont corrigées en tenant compte de son
diamètre connu afin de déterminer la fonction de transfert de l’interféromètre et obtenir
des visibilités calibrées des effets instrumentaux. Les clôtures de phase calibrées
sont obtenues en soustrayant la clôture de phase du calibrateur, non résolu, et par
conséquent centro-symétrique. Cette valeur donne directement accès à la clôture de
phase instrumentale.
La difficulté de cette méthode réside dans l’estimation du fond de la densité spectrale de
puissance. En effet, dans le cas du calibrateur pour lequel le rapport signal-à-bruit est élevé,
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FIG. 78. Densités spectrales de puissance typiques pour FU Orionis (à droite) et son calibrateur (HD42807, à gauche)
sur une même base. Les parties à basses et hautes fréquences servant à estimer le fond de la densité spectrale sont
spécifiées BF et HF respectivement sur la figure de gauche.
à la fois les parties à basses (∼50Hz) et hautes fréquences (∼200Hz) sont clairement définies
(voir Figure 78, à gauche), permettant un ajustement correct du pic de densité. Par contre, pour
FUOrionis, le signal à haute fréquence est très bruité et l’estimation du fond en est affectée. Pour
ces observations, il est délicat d’ajuster le pic de la densité spectrale. Cette incertitude à haute
fréquence entraîne une mauvaise estimation du fond qui engendre une erreur dans le calcul de
la densité spectrale de puissance due à l’interférogramme uniquement. La visibilité résultante
est par conséquent bruitée. Par ailleurs, la caractérisation du détecteur à faible flux n’ayant pas
été faite, il est possible que le fonctionnement du détecteur dans des régimes à faible flux soit
biaisé.
• Estimation des erreurs. Les erreurs sur les clôtures de phase sont estimées en prenant la
dispersion des mesures sur les 200 interférogrammes. Lors du calcul de la moyenne des données
de clôtures de phase par fenêtre d’une demi-heure, en angle horaire, les erreurs sont obtenues
en prenant l’inverse de la somme quadratique des inverses des erreurs sur chaque mesure
individuelle. Les valeurs de clôtures de phase peuvent être majorées de 0,5◦ afin de tenir compte
d’une éventuelle erreur dues à la chromaticité des fonctions d’OI obtenue lors la calibration avec
un calibrateur de type spectral différent.
§ 3. Les observations
Les observations ont eu lieu lors de deux nuits consécutives en décembre 2002 et en février
2003 dans deux configurations de triplets de télescopes différentes. Afin d’estimer la fonction
de transfert instrumentale ainsi que son évolution au cours de la nuit, chaque observation de
FU Orionis a été précédée puis suivie de l’observation de calibrateurs. Ceux-ci, HD42807 et
HD39099, ne sont pas résolus par IOTA, avec des diamètres respectifs de 0,45±0,03 et 0,9±0,1
millisecondes d’angle. Au total, nous avons obtenu 153 mesures de visibilités (sur l’ensemble des
bases) et 44 mesures de clôtures de phase en bande H. Ces dernières ont ensuite été moyennées
par intervalles d’une demi heure en angle horaire. Les informations sur les observations sont
résumées dans les tableaux 33 et 34.
Ces observations, sur un total de 6 bases, ont permis d’observer FU Orionis selon différentes
fréquences spatiales. Le plan uv obtenu est représenté en Figure 79. Les bases vont de ∼10m
jusqu’à ∼38m, permettant d’atteindre une résolution allant de ∼9 à ∼36 millisecondes d’angle.
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TAB. 33. Dates des observations, configurations des télescopes, et calibrateurs utilisés.
Date Configuration Calibrateurs
13-14 décembre 2002 A35B15C15 HD42807
16-17 février 2003 A35B05C10 HD42807/HD39099
Objet Ascension droite Déclinaison Magnitude (H) Type spectral Diamètre (“)
FU Orionis 05 45 22,362 +09 04 12,31 5,7 G3I
HD42807 06 13 12,5028 +10 37 37,718 4,8 G2V 0,45±0,03
HD39099 05 50 51,3961 +14 02 53,010 4,2 K1III 0,9±0,1
TAB. 34. Informations relatives à FU Orionis et ses calibrateurs.











FIG. 79. Plan uv résultant des observations
de FU Orionis. Les fréquences spatiales ne
sont pas échantillonnées de manière uniforme
à cause de la géométrie de l’interféromètre.
Le champ de vue des télescopes (∼0,92 seconde d’angle) est donné sur la figure 80. Seule une
partie de ce champ de vue est sondée de manière cohérente : le champ de vue interférométrique Θ







où ∆λ = 0, 15λ est la largeur de la bande spectrale. Pour des bases allant de 5 à 38m,
ce champ vaut entre 60 et 220 millisecondes d’angle. Le plan uv n’étant pas échantillonné de
manière uniforme, la fonction d’étalement de point (FEP) équivalente est allongée (voir Figure
80, à droite).
3. Résultats
§ 1. Les visibilités
Les visibilités carrées calibrées mais non moyennées sont données en Figure 81. Elles sont
représentées en fonction de la valeur de la base à gauche, et en fonction de l’angle horaire à
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FIG. 80. A gauche : sur l’image obtenue en optique adaptative (Wang et al. 2004) est ajouté le champ de vue de
l’interféromètre IOTA. Chaque télescope voit un champ de vue de 0,9 secondes d’angle centré sur FU Orionis. Les
observations interférométriques ne permettent d’observer qu’à certaines fréquences spatiales avec une résolution
allant de ∼36 à ∼9 millisecondes d’angle, de manière non uniforme dans le champ de vue interférométrique. A
droite, la fonction d’étalement de point (FEP) des observations sur FU Orionis.
droite. Les valeurs des visibilités carrées moyennées par base sont données dans le tableau 82.
Les visibilités carrées calibrées ont des valeurs autour de 1, avec une dispersion allant de 4 à
9 %. Elles sont compatibles avec l’émission d’un point source non résolu, et ne peuvent donc
contraindre tout autre modèle plus complexe. Dans le cadre de notre étude de la binarité de
FUOrionis, ces visibilités biaisées par un bruit non identifié dans le détecteur n’ont aucun impact
sur les paramètres du modèle. Nous avons par conséquent décidé de les rejeter et de baser notre
étude uniquement sur les mesures de clôtures de phase.
§ 2. Les clôtures de phase
La figure 83 et le tableau 35 présentent l’ensemble des mesures de clôtures de phase obtenues
en fonction de l’angle horaire des observations. Un signal clair différent de zéro, notamment
pour les angles horaires négatifs, dénotant un écart à la centro-symétrie pour la distribution de
brillance, est mesuré. La plus petite erreur sur les mesures est de 0,6◦, la plus grande, de 1,2◦.
TAB. 35. Clôtures de phase moyennées en fonction de l’angle horaire des observations, en décembre 2002 avec la
configuration de télescopes A35B15C15, et en février 2003 avec la configuration A35B05C10.
Angle horaire (h) 0 0,8 1,4 2,0 3,0 3,7 4,5
CP - Dec02 (◦) 0±0,8 0,6±0,8 -1,5±0,7 -0,3±0,5 -0,6±0,6 0,1±0,6 1,2±0,7
Angle horaire (h) -1,0 -0,5 -0,1



























FIG. 81. Visibilités carrées calibrées (non moyennées) obtenues sur FU Orionis en décembre 2002 et février 2003 en
fonction de la base (à gauche) et de l’angle horaire (à droite).
Date Base (m) V2
Décembre 2002 35,5±1,1 0,99±0,09
Décembre 2002 18,7±1,3 0,98±0,06
Décembre 2002 19,9±0,3 1,04±0,05
Février 2003 30,3±0,5 0,99±0,04
Février 2003 21,1±0,6 0,92±0,04
Février 2003 10,1±0,1 1,00±0,04
FIG. 82. Visibilités carrées calibrées moyen-
nées par base d’observation. Ces valeurs sont
proches de 1 avec une incertitude introduite
par le mauvais comportement du détecteur à
faible flux.










) FIG. 83. Mesures moyennes de clôtures
de phase obtenues sur FU Orionis avec
l’interféromètre IOTA entre décembre
2002 avec la configuration de télescopes
(A35B15C15; cercles) et février 2003 avec le
triplet (A35B05C10; triangles).
4. Analyse
L’étude de Malbet et al. (2005) sur l’émission de FU Orionis dans l’infrarouge proche par des
mesures interférométriques a mis en évidence la présence d’un disque d’accrétion. Celui-ci
n’est pas résolu par IOTA et nous avons vérifié que son orientation n’a pas d’influence sur les
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clôtures de phase. Nous ne l’étudierons pas dans notre analyse des mesures obtenues par cet
interféromètre. Par ailleurs, suite aux travaux de Berger et al. (2000), Malbet et al. (2005) ont
tenté d’ajuster les visibilités qu’ils ont mesurés, et notamment l’oscillation observée sur la base
NS de PTI, par un modèle combinant un disque d’accrétion standard et un point source non
résolu par l’interféromètre. Ce dernier peut représenter un compagnon ou un point chaud à
la surface du disque. Ce modèle est statistiquement plus probable que le premier. Le meilleur
ajustement donne des paramètres pour la binaire du tableau 36. Le compagnon serait situé à
∼10UA, orienté selon un angle de position de 130◦, avec ∆H3,6. Une telle prédiction résulte en
un signal de clôtures de phase différent de zéro aux bases de IOTA. En effet, la binaire ne produit
pas une distribution de brillance centro-symmétrique, et de telles mesures peuvent permettre de
valider ou d’infirmer la présence d’un compagnon proche.
Nous avons donc effectué de telles observations (voir § 2) que je confronte, dans la suite de
ce chapitre, à un modèle géométrique simple de binaire. Pour cela, je discute la capacité d’un
interféromètre comme IOTA à détecter des binaires de rapports de flux croissants.
TAB. 36. Paramètres issus du meilleur ajustement d’un modèle combinant un disque d’accrétion standard et un point
non résolu (Malbet et al. (2005)). Le point source est distant de ρ, orienté selon un angle de position θ et présente
des différences de magnitudes ∆H et ∆K avec l’étoile centrale.
ρ (UA) θ (◦) ∆K ∆H
10±1 130±1 3,9 3,6
§ 1. Ecarts aux prédictions
Nous définissons ici deux quantités que nous utiliserons couramment dans la suite du chapitre :
le terme de χ2 et sa probabilité (en anglais, goodness of fit).










où N est le nombre de degrés de liberté.
Parce que nous suspectons les erreurs sur la clôture de phase d’être surestimées, nous ne
considérons pas l’erreur additionnelle conservatrice de 0,5◦ pour la suite du travail. Il a par
ailleurs été vérifié que les ajustements des modèles n’en étaient pas influencés. De la même
façon, moyenner ou non les mesures de clôture de phase ne change rien aux ajustements et leurs
paramètres. Nous choisissons de considérer dans la suite du chapitre uniquement les données
non moyennées.

















Décembre 02 4,5 7 10−15
Février 03 1,2 0,27
Décembre 02 + Février 03 3,5 2 10−13
FIG. 84. Valeurs de χ2r minimum et des
probabilités correspondantes (Pχ2) par rapport
aux clôtures de phase prédites par le meilleur
modèle de Malbet et al. (2005).





































FIG. 85. Les clôtures de phase mesurées sur IOTA, en ronds noirs, sont comparées aux prédictions du meilleur
modèle pour le compagnon proche de Malbet et al. (2005) (carrés rouges). De gauche à droite : pour les données
de décembre 2002, de février 2003 ou de l’ensemble.
où N est le nombre de degré de liberté et Γ est la fonction gamma classique. Il s’agit de la
probabilité qu’une fonction décrivant réellement un ensemble de N données donne une valeur
supérieure ou égale à χ2. Ce terme fournit la probabilité qu’un χ2 a de se produire ie qualifie la
qualité d’ajustement d’un modèle statistique à un ensemble de données (Barlow 1989).
§ 1.1. Ecarts à la prédiction de Malbet et al. (2005)
A partir des prédictions deMalbet et al. (2005), nous obtenons les valeurs de χ2r et les probabilités
correspondantes résumées dans le tableau 84. Alors que les données obtenues en février 2003
uniquement sont correctement ajustées par leur prédiction (χ2r ∼1,2 avec une probabilité de
27%), les observations de décembre 2002 ainsi que la combinaison de l’ensemble des données
ne s’accordent pas sur ce modèle pour le compagnon proche. La figure 85 présente les mesures
obtenues sur IOTA (en noir) ainsi que les clôtures de phase prédites par le meilleur modèle de
Malbet et al. (2005) (symboles carrés), en ne considérant que les données IOTA de décembre 2002,
de février 2003, individuellement, ou combinées (de gauche à droite).
§ 1.2. Ecarts à la centro-symétrie
Compte tenu de la dispersion des points mesurés, il est intéressant de quantifier l’écart à une
distribution centro-symétrique, comme l’émission d’un point source unique qui correspondrait
simplement à l’émission non-résolue du disque d’accrétion. Le tableau 86 donne les valeurs de
χ2r ainsi que les probabilités correspondantes. Les données de décembre 2002 sont compatibles
avec un point source (χ2r ∼0,8 et Pχ2 ∼70%), ce qui n’est pas étonnant puisque les valeurs de
clôtures de phase pour cette période oscillent autour de 0. Par contre, les valeurs négatives
obtenues en février 2003 ne sont pas compatibles avec l’émission d’un point source unique. Dans
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Date χ2r Pχ2
Décembre 02 0,8 0,7
Février 03 1,5 0,02
Décembre 02 + Février 03 3,1 2 10−4
FIG. 86. Valeurs de χ2r minimum et des
probabilités correspondantes (Pχ2) par rapport
à la clôture de phase nulle prédite pour un point
source (ou un disque non résolu).
la section suivante, je présente l’ajustement d’un modèle géométrique d’une binaire à l’ensemble
des données obtenues sur IOTA.
§ 2. Ajustement par un modèle de binaire
§ 2.1. Le modèle
Nous considérons un modèle géométrique simple constitué de deux étoiles, de flux P1 et P2,
et visibilités complexes ν1 et ν2. Le rapport de flux entre ces deux étoiles est noté r. Avec ces










où r = P2P1 ; u, v sont les fréquences spatiales aux bases considérées et α1,2, β1,2 les coordonnées
des sources 1 et 2 dans le ciel (∆α,∆α sont les différences de leurs coordonnées). Lorsque l’on
considère deux étoiles non résolues individuellement par l’instrument, la visibilité complexe
finale du système peut s’écrire :
ν =





Les clôtures de phase du modèle de binaire sont alors obtenues en prenant la phase du







avec B = ν12ν23ν∗13.
§ 2.2. Les ajustements
• Procédure d’ajustement. Afin d’ajuster le modèle de binaire au premier ordre, nous avons
calculé une grille de χ2r avec trois paramètres libres : la séparation angulaire ρ; l’angle de position
de la binaire θ, déterminée du nord vers l’est; et le rapport de flux r entre les deux composantes
(relié à la différence de magnitude). Les χ2r sont estimés de la même manière que dans l’équation
(1.78).
Pour les calculs de χ2r , les paramètres varient de la manière suivante:
• ρ ∈ [1,100] millisecondes d’angle, en 100 pas;
• θ ∈ [-180◦ ,180◦] en 100 pas;
• r ∈ [10,80] en 100 pas;
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FIG. 87. Résultats de l’ajustement des clôtures de phase mesurées par IOTA (ronds noirs) par un modèle de binaire
(carrés rouges), pour les données de décembre 2002 uniquement (à gauche), de février 2003 uniquement (au milieu)
et pour l’ensemble combiné (à droite).
• Lesmeilleurs modèles. L’étude des valeurs de χ2r et de leurs probabilités statistiques permet
alors d’établir les modèles de binaire les plus probables pour expliquer les mesures de clôture de
phase. Les meilleurs modèles sont estimés en prenant celui correspondant au minimum du χ2r .
Les résultats des ajustements sont donnés dans le tableau 37. La figure 87 compare les prédictions
des meilleurs modèles de binaire aux observations.
TAB. 37. Résultats des ajustements d’un modèle de binaire aux données de décembre 2002, février 2003 uniquement,
et quand l’ensemble est combiné. Les valeurs du χ2r , de sa probabilité ainsi que les paramètres du meilleur modèle
de binaire sont donnés : la séparation ρ en millisecondes d’angle (msa); l’angle de position θ et le rapport de flux r.
Données χ2r Pχ2 ρ (msa) θ (
◦) r
Décembre 2002 0,66 0,90 88 -129,1 80
Février 2003 1,03 0,41 91 20 36,2
Décembre 2002 + Février 2003 0,81 0,69 14 140 47,5
Le tableau 37 donne des paramètres très différents en fonction de la période de mesures
considérée. Tous les ajustements ont des valeurs de χ2r proche ou inférieures à 1 (du fait de la
surestimation des erreurs), ainsi que des valeurs de probabilité Pχ2 satisfaisantes (supérieures à
40%).
La configuration donnée par le meilleur modèle ajustant les données de décembre 2002 est
semblable à l’émission d’un objet ponctuel : le compagnon est éloigné et peu lumineux par
rapport à la source principale. Les valeurs prises par les paramètres de ce modèle sont situées
près des extrêmités des grilles, notamment pour le rapport de flux. Une grille plus grande aurait
certainement conduit à un rapport de flux plus grand pour ce meilleur modèle.
La combinaison des données de décembre 2002 et février 2003 donne un modèle avec une
séparation et un angle de position plus proches de la prédiction de Malbet et al. (2005) que
les autres. En faisant l’hypothèse que le système binaire est identique entre les deux mois
de mesures, on obtient le meilleur ajustement par un modèle d’une binaire séparée de 14
millisecondes d’angle, orientée selon un angle de position de 140◦et donc le rapport de flux
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FIG. 88. Cartes de χ2r (en haut) et de probabilités correspondantes (en bas) pour les meilleurs modèles, aux rapports
de flux estimés par les ajustements des données de clôtures de phase. Les zones claires correspondent aux valeurs
de χ2r et de Pχ2 les plus faibles. Les solutions sont nombreuses pour chacun des modèles.












Décembre 2002 − r~80












Février 2003 − r~37












Décembre 2002 + Février 2003 − r~47.5












Décembre 2002 − r~80
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Décembre 2002 + Février 2003 − r~47.5
FIG. 89. Cartes de χ2r pour trois modèles de binaire ajustant les données combinées de décembre 2002 et février 2003
pour des rapports de flux de 10, 30, et 80.












Décembre 2002 + Février 2003 − r~10












Décembre 2002 + Février 2003 − r~30












Décembre 2002 + Février 2003 − r~80
entre composantes est de 47,5, soit une différence de magnitudes ∆H ∼4,2. Le χ2 trouve un
équilibre entre les données de décembre 2002, compatibles avec un point source (ou une binaire
de rapport de flux très marqué), et les données de février 2003, compatibles avec une binaire.
• Les cartes de χ2r et de Pχ2 . Les cartes de χ2r et de Pχ2 pour les rapports de flux issus des
meilleurs ajustements des données sont dans la figure 88, en haut et en bas respectivement. Les
parties claires des cartes de χ2 donnent les meilleurs modèles. Dans les cartes de probabilités, les
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parties les plus claires ont les probabilités les plus faibles. A la lecture de ces deux types de cartes,
on peut d’une part apercevoir un nombre important de modèles valables (ie l’ajustement d’un
modèle de binaire présente de nombreux minima locaux), ce nombre étant d’autant plus grand
que le rapport de flux r augmente. Cela est encore plus flagrant si on compare une même carte
de χ2r à différents rapports de flux (voir Figure 89). Sur cette figure, il est clair que les contraintes
apportées sur les paramètres de la binaire sont d’autant moins fortes que le rapport de flux entre
les composantes augmente.
Les rapports de flux obtenus par l’ensemble des meilleurs modèles (de la section précédente)
étant tous relativement élevés (de ∼ 36 à 80), nous avons voulu tester la dynamique de nos
observations IOTA, ie notre capacité à détecter de manière non ambigue un compagnon.
§ 3. Dynamique des observations
Pour tester la dynamique de nos observations, nous avons voulu évaluer un critère de confiance
dans une détection, et avons simulé des mesures de clôture de phase, selon une technique de
type Monte Carlo, telles qu’elles seraient mesurées sur IOTA, à partir d’un modèle de binaire.
Ces mesures ’artificielles’ sont simulées en ajoutant un bruit gaussien reproduisant les erreurs
typiquement mesurées sur les clôtures de phase de IOTA. Nous avons effectué 100 simulations
(statistiquement significatif) avec des valeurs de séparation et d’angle de position fixées (ρ =
0, 022′′, θ = 130◦ , paramètres prédits par Malbet et al. (2005)) mais avec des rapports de flux
allant de 15 (ie ∆H = 2, 9) à 45 (ie ∆H = 4, 1). Un exemple de simulation de mesures IOTA à
partir d’un modèle est donné en Figure 90.
A partir de ces observations, nous avons procédé de manière similaire à la section § 2.2, en
calculant unematrice de χ2r à partir d’une grille de valeurs de séparations, d’angles de position et
de rapports de flux. A chaque simulation de données correspond une recherche de χ2r minimum,
le but de l’expérience étant de vérifier la répétabilité des mesures et la précision avec laquelle il
est possible de déterminer les paramètres de la binaire (à l’origine des ’fausses’ données) lorsque
les rapports de flux varient.
La figure 91 donne une représentation polaire (ρcos(θ), ρsin(θ)) des résultats des
convergences des ajustements pour trois valeurs de rapports de flux (∼15, 25, 45). Cette
Modèle initial
Mesures simulées












) FIG. 90. Simulations de mesures de clôtures
de phase IOTA (croix) à partir du modèle de
binaire produisant le signal de clôture de phase
représenté par des hexagones. Les mesures
sont données en fonction de la base maximale
du triangle.













Dispersion des valeurs (ρ,θ)
FIG. 91. Représentation polaire de
la dispersion des 100 valeurs de la
séparation ρ et de l’angle de po-
sition θ obtenues par minimisation
d’un χ2r pour des rapports de flux
entre composantes de 15 (cercles
noirs), 25 (triangles magentas) et
45 (croix rouges). Le modèle initial
est représenté par la ligne bleue.








FIG. 92. Pourcentage des simulations con-
vergeant à±2σ des prédictions de Malbet et al.
(2005) pour différents rapports de flux.
visualisation rend immédiatement compte de la plus grande difficulté à contraindre les
paramètres de la binaire, par la méthode d’un χ2r minimum, à mesure que le rapport de flux
augmente. Sur cette figure, on peut voir la répartition quasi uniforme des valeurs de (ρ,θ) à haut
rapport de flux, contrairement au cas où r=15 : les grilles de χ2r ne permettent plus de déterminer
avec confiance les paramètres de la binaire. Le tableau 92 donne le pourcentage de points, dans
l’espace polaire, situés à moins de 2σ dumodèle initial (avec σρ,θ =[2,2”,1◦] pour la prédiction de
Malbet et al. (2005)), pour plusieurs rapports de flux. Ces points sont alors situés à une distance
inférieure à dmax, écart maximal à la valeur initiale.
Nos simulations nous amènent à la conclusion qu’une détection à 2σ d’une binaire de
paramètres [ρ = 0, 022′′,θ = 130◦], avec un degré de confiance de 80%, nécessite un rapport
de flux inférieur à 20.
5. Conclusion et perspectives
Les mesures effectuées sur IOTA en février 2003 présentent un signal clair de clôtures de phase
différentes de zéro. Par conséquent, une structure présente dans les unités astronomiques les
plus proches de FU Ori est responsable d’une émission non-centrosymétrique. L’étude d’un
compagnon proche a été suggérée par les résultats récents de Malbet et al. (2005) et Reipurth
& Aspin (2004), mais d’autres composantes pourraient en être à l’origine. Ce signal pourrait
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résulter de la présence d’un halo asymétrique relativement compact (Millan-Gabet et al. 2006b),
ou être la conséquence d’un chauffage visqueux localisé.
Le modèle de binaire ajustant le mieux nos données consiste en un compagnon distant
de 14 milliseconces d’angle (situé à ∼6,4 UA), orienté selon un angle de position de 140◦,
et avec un rapport de flux de ∼47 avec χ2r ∼0,81. Notre étude de la dynamique de IOTA
ne lui attribue que ∼20% comme degré de confiance, et de multiples autres paramètres de
binaire sont statistiquement valables. Cette étude a été effectuée pour un seul type de binaire,
et d’autres simulations Monte Carlo à partir d’autres modèles de binaires dans le champ de
vue interférométrique sont nécessaires pour conclure sur la présence ou non d’un compagnon
proche.
Par ailleurs, notre technique de réduction de données divise les franges enregistrées en
segments temporels correspondant au temps de cohérence atmosphérique et un décalage des
enveloppes de cohérence dû à des fluctuations de différences de chemin optique peut affecter
nos déterminations des clôtures de phase. Un estimateur de clôture de phase qui n’est pas
affecté par le décalage des phases des franges (ie qui ne divise pas les franges en ségments de
cohérence) peut être utilisé, mais serait certainement très bruité sauf si l’interférogramme entier
est enregistré pendant un temps inférieur au temps de cohérence. Desmesures en bandes étroites
seraient plus appropriées afin de s’affranchir de l’enveloppe des franges.
Des données additionnelles obtenues avec des bases plus grandes, comme celles du VLTI,
sont nécessaires. Par exemple, AMBER/VLTI avec sa dispersion spectrale apporterait des
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Conclusion générale
Mon travail de thèse a consisté à utiliser des nouveaux diagnostics à haute résolution
angulaire appliqués à l’étude des étoiles jeunes et à contribuer au développement d’un
instrument imageur. Deux diagnostics ont été utilisés : l’interférométrie dispersée spectralement
et les clôtures de phase. En effet, jusqu’à maintenant, les études des régions internes autour des
étoiles de Herbig se sont concentrées sur l’émission des poussières seulement. Les observations
dispersées spectralement obtenues avec AMBER (VLTI) permettent de compléter ces études en
sondant la morphologie du gaz dans les unités astronomiques les plus proches. Par ailleurs, les
mesures de clôtures de phase s’avèrent être un outil puissant pour contraindre les géométries
des unités astronomiques les plus proches. Ceci dit, des images indépendantes de modèles ne
seront possibles que grâce au développement d’outils d’imagerie à haute résolution angulaire.
Seule la recombinaison d’un grand nombre de faisceaux permettra de constituer un ensemble
d’observables suffisant pour la reconstruction d’une image, indépendante des modèles.
Dans le cadre du projet d’un instrument imageur du VLTI (VSI), la partie instrumentale de
ma thèse a permis de valider l’utilisation de l’optique intégrée pour la recombinaison multiple.
En effet, j’ai montré qu’un recombineur matriciel de 4 faisceaux présente des caractéristiques
instrumentales satisfaisantes pour être au coeur d’un instrument imageur. Celui-ci présente
des contrastes instrumentaux élevés, peu de pertes, et un comportement photométrique et
interférométrique stable dans le temps. Le codage matriciel de la cohérence, associé à
l’utilisation d’un algorithme donnant la relation entre les mesures d’intensités et les observables
interférométriques permet d’exploiter les sorties déphasées les unes par rapport aux autres et
d’éviter une modulation temporelle des franges. Ainsi, en une seule mesure d’intensités, il est
possible d’extraire les visibilités complexes pour chacune des bases, ce qui résulte en un gain
en rapport signal à bruit. Dans le cadre des instruments de seconde génération du VLTI, des
composants améliorés et recombinant un plus grand nombre de télescopes seront testés puis
mis en place. L’optique intégrée est donc au coeur des futurs grands projets interférométriques
comme VSI et GRAVITY.
La seconde partie de ma thèse met en oeuvre l’application de deux nouveaux types de
diagnostics observationnels.
Tout d’abord, l’utilisation de mesures de clôtures de phase obtenues sur IOTA a permis
d’étudier la présence d’un compagnon proche autour de FUOri. Après avoir tenté de reproduire
l’émission asymétrique détectée par un modèle de binaire, j’ai évalué la dynamique de nos
observations et estimé une probabilité de détection d’un compagnon proche. Cette étude a
permis de contraindre un rapport de flux maximum entre le système FU Orionis et un éventuel
compagnon proche.
Enfin, les mesures spectro-interférométriques obtenues sur AMBER sur une étoile de
Herbig Ae et une étoile de Herbig Be ont permis de mettre en évidence la différence de géométrie
du gaz responsable de l’émission dans la raie Brγ entre ces deux étoiles. Cette différence
témoigne de mécanismes d’émission différents. En effet, nous avons modélisé l’émission Brγ
pour MWC297 avec un vent en expansion alors que l’émission correspondante, pour AB Aur,
semble être localisée près du bord interne du disque de poussière. Par ailleurs, la modélisation
de l’émission des poussières confirme cette différence entre les environnements des Herbig Ae et
Herbig Be : l’environnement de la Herbig précoce est compatible avec un modèle de disque
d’accrétion standard alors que ce même modèle échoue pour la Herbig Ae. Un modèle de
disque passif, MCFOST, incluant un calcul complet du transfert radiatif avec la contribution de
l’émission diffusée, a permis de reproduire les mesures photométriques et interférométriques.
A l’issue de ce travail, de nombreuses questions concernant l’environnement proche des
étoiles de Herbig restent en suspens. Différents mécanismes d’accrétion peuvent ils expliquer
les différences entre les Herbig Ae et les Herbig Be? Quelle est la contribution du gaz situé
dans la cavité interne du disque de poussière à l’émission infrarouge proche? Quelles sont les
interactions entre le disque, l’accrétion et les vents éventuels? Quel est l’impact de l’émission
diffusée dans les mesures interférométriques? Quelles sont les contributions relatives du
rayonnement diffusé par rapport au rayonnement thermique?
Des observations additionnelles et complémentaires sont nécessaires pour pouvoir
déterminer la morphologie de zones internes des étoiles de Herbig. Notamment, associer des
observations sondant différentes échelles spatiales à différentes longueurs d’onde permettra de
contraindre à la fois la géométrie de cet environnement mais aussi les conditions physiques et
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